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11 Einleitung
Die Sonne ist nur ein durchschnittlicher Stern von Milliarden von Sternen im Uni-
versium. Zugleich ist sie aber fu¨r uns das wichtigste, ja lebensnotwendige Gestirn
im Zentrum unseres Sonnensystems. Die Sonne beeindruckte schon fru¨her die hoch
entwickelten Kulturen, die erkannt haben, da sie die Voraussetzung fu¨r ihr Leben
und Wohlstand ist. Dies dru¨ckt sich in der besonders ausgepra¨gten Verehrung von
Sonnengo¨ttern, wie Ra bei den A¨gyptern oder Utu bei den Sumerern, aus.
Die Na¨he der Sonne zur Erde zeichnet sie aber gegenu¨ber den anderen Sternen auch
als besonderes Objekt der Forschung aus. Sie ist der einzige Stern, von dem man
detaillierte Informationen erhalten kann und der durch seine Na¨he unmittelbar mit
unserer Biospha¨re wechselwirkt. Die Sonne beeinflut die Erde aber nicht nur durch
die ta¨gliche Spende von Licht und Wa¨rme. Sie gefa¨hrdet uns auch mit intensiver
ultravioletten und Ro¨ntgenstrahlung, setzt uns einem stetigen Bombardement von
hochenergetischen Teilchen aus und beeinflut durch ihre Variabilita¨t in komplexer
Weise das Klima der Erde. U¨ber den Sonnenwind und ihr Magnetfeld tauscht sie
Energie und Impuls mit der Magnetospha¨re der Erde aus und treibt magnetische
Stu¨rme, die eine potentielle Gefahr fu¨r Kraftwerke und Hochspannungsleitungen
darstellen. Durch unregelma¨ige und gewaltige Erruptionen gefa¨hrdet sie Satelliten
und Astronauten. Es besteht daher ein massives Interesse, die komplexen Wech-
selwirkungen zwischen Sonne und Erde zu verstehen. Voraussetzung dafu¨r ist ein
grundlegendes Versta¨ndnis fu¨r die physikalischen Vorga¨nge in der Atmospha¨re der
Sonne. Einen kleinen Teil zu diesem Versta¨ndnis soll die vorliegende Arbeit beitra-
gen.
Die Atmospha¨re der Sonne besteht aus der sichtbaren, relativ ku¨hlen (ca. 6000 K)
Oberfla¨che, der Photospha¨re und eine daru¨ber liegende du¨nne Schicht, der Chro-
mospha¨re a¨hnlicher aber ansteigender Temperatur. Diese wird umgeben von einer
ausgedehnten und sehr heien (mehrere Millionen K) Korona, welche mageblich an
der Wechselwirkung zwichen Sonne und Erde beteiligt ist. Fundamentale physikali-
sche Fragen zur Atmospha¨re der Sonne sind bis heute oen: Wieso ist die Korona
dermaen hei? Wo und wie wird der Sonnenwind beschleunigt? Was treibt die
gewaltigen solaren Erruptionen?
Die a¨uere Sonnenatmospha¨re ist im sichtbaren Licht bis zu eine Million mal licht-
schwa¨cher als die Photospha¨re. Daher kann man sie nur bei totalen Sonnennster-
nissen oder mit speziellen Instrumenten beobachten. Solche Instrumente sind zum
einen Koronographen, die das Licht der Photospha¨re verdecken und so eine ku¨nst-
liche Sonnennsternis erzeugen und zum anderen Spektrometer, die ultraviolette
und extrem ultraviolette (UV und EUV) Strahlung registrieren. Diese Strahlung
wird u¨berwiegend in der oberen Chromospha¨re und Korona aufgrund der dort vor-
liegenden ho¨heren Temperaturen erzeugt. Ein derartiges Spektrometer stellt das
Instrument SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiation) dar,
welches auf dem Satelliten SOHO (Solar and Heliospheric Observatory) installiert
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ist. SOHO bendet sich seit Anfang 1996 am Lagrange{Punkt zwischen Sonne und
Erde und ist dort permanent der elektromagnetischen und Teilchenstrahlung der
Sonne ausgesetzt.
Der Energie- und Teilchentransfer von der Photospha¨re in die Korona ist fu¨r das phy-
sikalische Versta¨ndnis der Sonnenatmospha¨re von fundamentaler Bedeutung. Der
Chromospha¨re kommt dabei als zwischengelagerte Schicht eine besondere Bedeutung
zu. Die Chromospha¨re wird genau in dem Moment, wenn wa¨hrend einer Sonnenn-
sternis die Totalita¨t beginnt oder endet, d.h. wenn all das Licht der Photospha¨re
abgedeckt wird, plo¨tzlich als ein rot gefa¨rbter Halbmond oder Ring mit einer un-
regelma¨ig geformten a¨ueren Kante sichtbar. Na¨her betrachtet erweisen sich die
Unregelma¨igkeiten dieser Kante als eine Vielzahl von kleinen, jet-artigen Struk-
turen, die 1945 von B. Roberts Spikulae (sing.: die Spikula) genannt wurden. Die
Dynamik und Struktur von Spikulae la¨t sich auch auerhalb von den nur selten
vorkommenden totalen Sonnennsternissen beobachten, wenn man ein spektralen
Bandpa{Filter benutzt, der aus dem Licht der Sonne nur die H Linie des neutra-
len Wasserstos ltert. Diese Linie entsteht in der Chromospha¨re und ist fu¨r deren
rote Farbe verantwortlich.
Eine individuelle Spikula erscheint in H als eine schmale Sa¨ule, nur einige hun-
dert Kilometer im Durchmesser, die mit Geschwindigkeiten von 25 km/s nahezu
radial nach oben in die Korona aufsteigt und Ho¨hen von bis zu 10 000 km erreicht.
Ihre Lebenszeit betra¨gt zwischen 5 und 15 min und ihr kurzes Leben wird meist
dadurch beendet, indem sie einfach verschwindet oder aber wieder zuru¨ck in die
Chromospha¨re fa¨llt. Spikulae kommen sehr ha¨ug vor: am Sonnenrand sieht man
mindestens alle 100 km eine Spikula und sie treten ha¨ug in Gruppen auf, so da
sie eine wichtige Rolle in der Energie- und Massenbilanz der Atmospha¨re spielen
ko¨nnen.
Spikulae bestehen aus relativ ku¨hlen Material (5 000 { 10 000 K) gegenu¨ber der Mil-
lionen K heien Korona. Beobachtet man den Sonnenrand im UV oder EUV Licht, so
sieht man ganz a¨hnlich geha¨uft vorkommende, jet-artige Strukturen. Da diese aber
UV und EUV Strahlung emittieren, mu¨ssen sie eine Temperatur von 20 000 K und
mehr besitzen. Wenn diese Jets mit Spikulae zusammenha¨ngen, was bis heute nicht
bewiesen ist, dann mu¨ssen letztere wa¨hrend ihres relativ kurzen Lebens aufgeheizt
werden. Modelle von Spikulae haben aber nicht nur Schwierigkeiten, Spikulae selber
zu modellieren, sondern diese auch auf derartig hohe Temperaturen zu bringen.
Es ist Ziel der vorliegenden Arbeit, mit Hilfe von SUMER einen Zusammenhang
zwischen den einzelnen Pha¨nomenen von Spikulae in H und EUV Jets auszuma-
chen und bestehende Modelle dahingehend zu erweitern. Dazu ist es notwendig,
einen umfassenden U¨berblick u¨ber bekannte Pha¨nomene sowohl von Spikulae in H
als auch in EUV und von etablierten theroretischen Spikulae{Modellen zu geben.
Dies ist Gegenstand von Kapitel 3. Zuvor werden in Kapitel 2 die Grundlagen und
Methodiken zusammengetragen, die fu¨r das weitere Versta¨ndnis der Arbeit notwen-
dig sind. Kapitel 4 gibt einen kurzen U¨berblick von der SOHO{Mission und dem
3SUMER Instrument. Ein Abschnitt ist dabei den notwendigen Schritten zur Redu-
zierung der Rohdaten gewidmet. Kapitel 5 umfat die Beschreibung der erstellten
Beobachtungssequenz, bescha¨ftigt sich mit der Analyse und Interpretation der Da-
ten und entwickelt auf Basis der gewonnenen Ergebnisse ein erweitertes Heizmodell
fu¨r Spikulae. Eine anschlieende Diskussion in Kapitel 6 beleuchtet und ero¨rtert die
Ergebnisse im Lichte der in Kapitel 3 zusammengetragenen Arbeiten. Eine Zusam-
menfassung in Kapitel 7 schliet diese Arbeit ab.
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2 Grundlagen
2.1 Die Atmospha¨re der Sonne
Einen Schnitt durch die Sonne und ihrer Atmospha¨re zeigt Abbildung 2.1. Die Sonne
bezieht ihre Energie aus nuklearen Fusionsprozessen in ihrem Kern. Diese Energie
wird durch Strahlung nach auen transportiert. Die mittlere freie Wegla¨nge von
Photonen im Sonneninneren, der sogenannten Strahlungsdiusionszone, ist dabei
so klein im Vergleich zu typischen La¨ngenskalen der Sonne, da es Zeiten in der
Gro¨enordnung von 10 Millionen Jahre bedarf, bis diese die Oberfla¨che der Sonne
erreicht haben. Physikalisch kann das Sonneninnere lokal mit den Gleichgewichtsei-
genschaften eines Gases einer gewissen Temperatur und eines Strahlungsfeldes der
gleichen Temperatur beschrieben werden, das Sonneninnere bendet sich also im
lokalen thermodynamischen Gleichgewicht (LTE).
Das a¨uerste Viertel des Sonneninneren ist konvektiv instabil und tra¨gt daher den
Namen Konvektionszone. Man geht heute davon aus, da diese Konvektion in Zellen
von vier diskreten Skalengro¨en vonstatten geht: den Granulationen, Mesogranu-
lationen, Supergranulationen und Riesenzellen. Die ersten drei Typen haben ein
Aspektverha¨ltnis von nahezu 1, d.h. sie haben a¨hnliche horizontale wie vertika-
le Ausdehnungen und werden durch die Ionisiation von Wassersto und Helium
in den entsprechenden Tiefen getrieben. Wassersto wird in einer Tiefe von et-
wa 1 000 km komplett ionisiert, wa¨hrend Helium in Tiefen von 5{10 000 km bzw.
30 000 km zu 90% einfach bzw. doppelt ionisiert wird, was den horizontalen Skalen
von Granulen, Mesogranulen und Supergranulen entspricht. Die Existenz von Rie-
senzellen ist dahingegen nicht vollsta¨ndig gesichert. Man nimmt Ausdehnungen von
etwa 300 000 km an, was der Gesamttiefe der Konvektionszone entspricht.
Die sichtbare Oberfla¨che der Sonne ist die Photospha¨re, abgeleitet von dem griechi-
schen Namen fu¨r Licht. Sie ist deniert als die Region, in dem die optische Tiefe fu¨r
Licht der Wellenla¨nge 500 nm den Wert 1 erreicht. Anschaulich bedeutet dies, da
dann das Sonnengas fu¨r das menschliche Auge undurchsichtig wird. Von dort wird
der gro¨te Teil der Sonnenstrahlung emittiert. Die Photospha¨re besitzt allerdings
weder eine homogene Helligkeitsverteilung noch ist sie statisch. Das Aufschieen
des heissen Materials der Konvektionszellen, das dann seitlich ausweicht, abku¨hlt
und wieder absinkt, u¨bersa¨ht die Photospha¨re mit einem gigantischen Granulati-
onsmuster. Daru¨berhinaus ist das Magnetfeld in der Photospha¨re weit von der Di-
polform entfernt. Da das Plasma im Sonneninneren eine extrem hohe elektrische
Leitfa¨higkeit besitzt, gilt das Konzept des eingefrorenen magnetischen Flues. Die
Konvektionsbewegungen fu¨hren somit zu einer Konzentration des Magnetfeldes in
den abflieenden Bereichen. Die Anha¨ufung von magnetischem Flu geschieht so
lange, bis der magnetische und thermische Druck dort im Gleichgewicht sind. So-
mit ist das photospha¨rische Feld in den meisten Regionen relativ schwach, aber
insbesondere an den Ra¨ndern der supergranularen Zellen kommt es zur Ausbildung
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Abbildung 2.1: Schematischer Schnitt durch die Sonne. Am linken Rand des Sek-
tors sind die Absta¨nde vom Sonnenzentrum (in Einheiten des Sonnenradius R 
695 000 km), bzw. die Schichtdicken angegeben. Man beachte die verschiedenen
Masta¨be fu¨r das Sonneninnere und die Atmospha¨renschichten.
von lokal konzentrierten Magnetfeldern, sogenannten Fluro¨hren, mit Sta¨rken von
1{2 kG. Dieses photospha¨rische Netzwerk la¨t sich leicht mit Hilfe der Aufsplittung
von Spektrallinien aufgrund des Zeeman{Eekts beobachten.
Mit der Photospha¨re beginnt die Atmospha¨re der Sonne. A¨hnlich wie bei der Atmo-
spha¨re der Erde wird hier eine Einteilung nach der Temperatur vorgenommen, der
bei der Sonne recht auergewo¨hnlich ist. Vom Kern der Sonne bis zur Photospha¨re
fa¨llt die Temperatur kontinuierlich von mehreren Millionen auf etwa 6 000 K ab.
In der Atmospha¨re hingegen steigt die Temperatur nach auen hin wider Erwar-
ten wieder an. Dieser Anstieg der Temperatur ist einer der groen oenen Fragen
in der Sonnenphysik. Abbildung 2.2 zeigt ein mittleres Temperatur- und Dichte{
Modell der ruhigen Sonnenatmospha¨re. Damit sind Bereiche auerhalb von aktiven
Gebieten und koronalen Lo¨chern gemeint. Die Ho¨henskala beginnt an der Basis der
Photospha¨re. Es existieren verschiedene Denitionen der Ausdehnung der Photo-
spha¨re. Hier soll sie bis zum Temperaturminimum reichen, was somit einer Dicke
von ca. 500 km entspricht. In einem rein konvektiven und strahlenden solaren Atmo-
spha¨renmodell wu¨rde die Temperatur u¨ber das Minimum hinaus weiter abfallen. Es
ist die Anwesenheit von anderen Energieformen als Strahlungsenergie, mo¨glicherwei-
se mechanische Energie in Form von Wellen, die zu einem Anstieg der Temperatur
fu¨hren. Oberhalb des Temperaturminimums schliet sich die Chromospha¨re an. Als
obere Grenze der Chromospha¨re wird ha¨ug das Temperaturplateau bei 20 000 K
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Abbildung 2.2: Gemittelter Temperatur- und Dichteverlauf der ruhigen Sonnenat-
mospha¨re. Die durchgezogene Linie beschreibt die Temperatur und die gepunktete
die Dichte [De Pontieu, 1996].
angegeben. Da die Temperatur allerdings schon vor dem Plateau sehr stark ansteigt
und die tatsa¨chliche Existenz des Plateaus nicht vollsta¨ndig gesichert ist, ist diese
Denition mehr oder weniger willku¨rlich. Oberhalb der Chromospha¨re schliet sich
die U¨bergangszone (transition region) an, die durch einen starken Temperaturgra-
dienten gekennzeichnet ist. Die Grenze zwischen U¨bergangszone und der Korona
wird ha¨ug bei einer Temperatur von 1 Million K fu¨r die ruhige Sonne angegeben.
In aktiven Gebieten mag sie ho¨her, in koronalen Lo¨chern niedriger liegen. Die Ein-
teilung der Atmospha¨re nach der Temperatur anstelle von Ho¨henangaben ist sehr
sinnvoll, da in dieser Arbeit Emissionslininen der Atmospha¨re untersucht werden,
deren Ursprungstemperatur recht gut bekannt ist. Eine Ho¨henskala hingegen ist nur
in der Photospha¨re hinreichend gut bekannt. Der weie Sonnenrand (Limb) liegt et-
wa 340 km oberhalb der Ho¨he, bei der die optische Tiefe den Wert Eins erreicht, und
das Temperaturminimum etwa 200 km ho¨her. U¨ber das Temperaturminimum hinaus
ist eine Ho¨henskala und auch ein gemitteltes Atmospha¨renmodell sehr zweifelhaft,
so da Temperatur{Ho¨hen Zuordnungen nur approximativ sind.
Noch ist die Frage nicht beantwortet, warum die Korona so hei ist und welcher phy-
sikalische Mechanismus die Temperatur in der U¨bergangszone u¨ber eine Ho¨he von
nur einigen 100 km auf 1 Millionen K ansteigen la¨t. Lange Zeit konnte die Korona
nur bei totalen Sonnennsternissen beobachtet werden, da ihr Licht eine Million mal
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schwa¨cher ist als das der Photospha¨re. Heute benutzt man dazu Koronographen, die
die Sonnenscheibe ku¨nstlich okkultieren (siehe auch LASCO in Kapitel 4.1). Die Ko-
rona ist thermodynamisch nicht stabil, sondern ein groer Teil des Plasmas stro¨mt
als Sonnenwind von der Sonne weg und erfu¨llt den interplanetaren Raum. Dabei
du¨nnt das Plasma immer weiter aus und ku¨hlt sich langsam nach auen hin ab.
Betra¨gt eine typische Dichte der Korona nahe der Sonne nach Abbildung 2.2 noch
ca. 108 cm−3, so mit man an der Erdbahn nur noch 10 cm−3 und eine Temperatur
von 150 000 K. Unklar ist dabei noch, wo und wie der Sonnenwind beschleunigt
wird. Mehrere Modelle wurden vorgeschlagen, aber bis heute kann noch keines den
vollsta¨ndigen Beschleunigungsproze erkla¨ren. Als Ort kommen dafu¨r sowohl die
Korona, die U¨bergangszone als auch die Chromospha¨re in Frage.
Die Chromospha¨re hat ihren Name von dem griechischen Wort fu¨r Farbe, aufgrund
ihrer starken roten Farbe durch die dominante H Linie. Neben dieser sind es noch
die beiden Caii K und H Linien in denen die Chromospha¨re im sichbaren Licht beob-
achtet werden kann. Eines der herausragendsten Pha¨nomene der Chromospha¨re ist
das chromospha¨rische Netzwerk. Das Geflecht der supergranularen Ra¨nder erscheint
besonders klar als unregelma¨iges Muster in der Caii K Linie mit, im Gegensatz zur
Photospha¨re, dunklen Zentren und hellen Ra¨ndern. Weiter oben in der Korona ist
das Netzwerk verschwunden. Es ist das magnetische Feld, welches das Muster der
supergranularen Zellen u¨ber das photospha¨rische Netzwerk bis in die Chromospha¨re
weitergibt. Zur Erkla¨rung betrachte man Abbildung 2.3, die die Feldlinien oberhalb
der Supergranulen skizziert. An den Ra¨nder der Supergranulen konzentriert sich der
magnetische Flu. Da der Gasdruck nach auen hin abnimmt, la¨t der magnetische
Druck die Feldlinien weiter oben ein gro¨eres Volumen ausfu¨llen und sie bilden eine
Art Trichter. Die Magnetfeldlinien verzerren die Temperatur{Isolinien, welche dann
die Modulation in der Helligkeit der chromospha¨rischen Linien hervorrufen. Weiter
auen in der Korona ist das Magnetfeld nahezu homogen.
Manchmal wird die Chromospha¨re als planparallele Schicht angesehen, aber in Wirk-
lichkeit ist sie, wie Abbildung 2.3 zeigt, von jeglicher Homogenita¨t weit entfernt.
Secchi beschrieb sie 1877 (!) treend als brennende Pra¨rie. Was er dort sah, wa-
ren Plasmajets, die wir heute als helle und dunkle Mottles und Spikulae (spicules)
bezeichnen. In Abbildung 2.3 sind Spiculae ebenfals eingezeichnet. Sie kommen aus-
schlielich an den Ra¨ndern der Supergranulen vor und sind Plasmajets, die chro-
mospha¨risches Material in magnetische Fluro¨hren in die Korona transportieren.
Spiculae tragen signikant Masse und Energie in die Korona und ko¨nnen direkt
mit der Heizung der Korona oder der Beschleunigung des Sonnenwindes zusam-
menha¨ngen. Bis heute kann aber noch niemand sagen, was mit der Materie und
Energie tatsa¨chlich geschieht, die durch Spikulae in die Korona geschossen werden
und ob und wie es dabei zum Impuls- und Energieaustausch kommt. Diese Fragestel-
lung soll in der vorliegenden Arbeit na¨her untersucht werden. Als probates Mittel
zur Beobachtung gelten dabei UV und EUV Spektren, deren Emissionslinien in den
dafu¨r interessanten Temperaturbereich von 10 000 bis 106 K entstehen. Im na¨chsten
Abschnitt wird erla¨utert, wie physikalische Parameter aus EUV Spektren abgeleitet
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Abbildung 2.3: Magnetische Feldlinien und Temperaturisolinien fu¨r eine ruhige At-
mospha¨re oberhalb einer supergranularen Zelle [Gabriel, 1976].
werden ko¨nnen. Eine genauere Beschreibung der Pha¨nomenologie und physikalischen
Modelle von Spikulae ndet sich in Kapitel 3.
2.2 Diagnostik mit UV und EUV Spektren
Ein groer Fortschritt in der Erforschung der a¨ueren Sonnenatmospha¨re gelang
mit der Fa¨higkeit, die Sonne im UV Licht zu beobachten. Denitionsgema¨ spricht
man bei Wellenla¨ngen von 100{1 200 A vom EUV, bei 1 200{2 000 A vom UV Spek-
trum. Wie oben ausgefu¨hrt, hat die Photospha¨re eine eektive Temperatur von etwa
6 000 K, d.h. das Emissionsmaximum eines schwarzen Ko¨rpers dieser Temperatur
liegt um 5 000 A und die Sonnenstrahlung ist somit in diesem Wellenla¨ngenbereich
von einer starken Kontinuumsstrahlung gepra¨gt. Emissionslinien sind dort nur bei
totalen Sonnennsternissen sichtbar. Im UV Licht hingegen, bei Wellenla¨ngen um
1 000 A, ist die Kontinuumstrahlung etwa um das 100 000{fache reduziert, so da
dort Emissionslinien gegen die Sonnenscheibe beobachtbar sind. Daru¨berhinaus lie-
gen die starken Resonanzlinien der in der a¨ueren Sonnenatmospha¨re vorhandenen
Ionen im UV und EUV Bereich des Spektrums. Abbildung 2.4 zeigt ein typisches
EUV Spektrum der ruhigen Sonne. Es ist von Emissionslinien dominiert und die
meisten von ihnen sind identiziert. Vergleichbare kontinuierliche Intensita¨ten ha-
ben nur das Lyman Kontinuum bei 912 A und das He Kontinuum bei 504 A. Die mit
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Abbildung 2.4: Das Sonnenspektrum im UV und EUV von 425 bis 1600 A [Mariska,
1992].
Abstand intensivste Linie ist die Ly Linie des Wasserstos. Daru¨berhinaus erkennt
man eine Vielzahl an Elementen in fast allen Ionsisationsstufen. Wie weiter unten
erla¨utert wird, ermo¨glicht dies die Beobachtung von verschiedenen Temperaturbe-
reichen der Atmospha¨re.
Im Rahmen dieser Arbeit genu¨gt es, die folgenden Betrachtungen auf ein heies (T >
2  104 K) und du¨nnes (Ne < 1014 cm−3) Plasma zu beschra¨nken, was fu¨r die a¨uere
Atmospha¨re (obere Chromospha¨re, U¨bergangsregion und Korona) gewa¨hrleistet ist.
Die Ausfu¨hrungen lehnen sich dabei weitestgehend den Reviews von Mariska [1992],
Dwivedi [1994] und Mason and Monsignorri Fossi [1994] an.
Der an der Erde ankommende Flu einer optisch du¨nnen Spektrallinie der Wel-
lenla¨nge ji bei U¨bergang zwischen zwei gebundenen Zusta¨nden i und j eines Ions
X+p ist gegeben durch
F (ji) =
1
4R2
Z
V
jidV : (2.1)
Dabei ist R der Abstand Sonne{Erde, V das emittierende Volumen und ji dessen
Emissionsvermo¨gen
ji = Nj(X
+p)Aji
hc
ji
: (2.2)
h ist das Plancksche Wirkungsquantum, c die Vakuumlichtgeschwindigkeit und Aji
die Wahrscheinlichkeit fu¨r spontane Emission pro Zeiteinheit (Einstein{Koezient).
Nj(X
+p) ist die Anzahldichte des Ions X+p im Zustand j, welche sich auch folgen-
dermaen erweitern la¨t:
Nj(X
+p) =
Nj(X
+p)
N(X+p)
N(X+p)
N(X)
N(X)
N(H)
N(H)
Ne
Ne : (2.3)
Nj(X
+p)=N(X+p) ist die relative Anzahl von Ionen im Zustand j zur Gesamtanzahl-
dichte des Ions, N(X+p)=N(X) ist das Verha¨ltnis von Ionen X+p zur Gesamtanzahl-
dichte des Elements X, N(X)=N(H) beschreibt die Anzahldichte des Elements X
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relativ zu Wassersto und N(H)=Ne ist das Verha¨ltnis von Wassersto- zur Elek-
tronendichte. Setzt man dies in Gleichung (2.1) ein, so erha¨lt man
F (ji) =
1
4R2
hc
ji
Aji
Z
V
Nj(X
+p)
N(X+p)
N(X+p)
N(X)
N(X)
N(H)
N(H)
Ne
NedV : (2.4)
Diese Gleichung ist im Vergleich zu Gleichung (2.1) nur ku¨nstlich erweitert, aber
die unbekannte Population des oberen Zustands Nj(X
+p) in Gleichung (2.2) ist
nun auf einzelne Faktoren zuru¨ckgefu¨hrt, deren Gro¨e und Abha¨ngigkeit von dem
physikalischen Zustand des Plasmas bekannt ist. Jeder Faktor wird im folgenden
einzeln na¨her erla¨utert.
Das Verha¨ltnis von Ionen im Anregungszustand j zur Gesamtanzahldichte des Ions
Nj(X
+p)=N(X+p) erha¨lt man durch Lo¨sen der statistischen Gleichgewichtsgleichun-
gen des Ions X+p. In einem Plasma mit niedriger Dichte sind nur Elektronensto¨e
und Strahlungsemissionen relevante Prozesse fu¨r Niveau{U¨berga¨nge in einem Atom.
Folgende Ratengleichung beschreibt, wie sich die Population eines Zustands j mit
der Zeit a¨ndert:
dNj
dt
=
X
i6=j
NiNeCij −Nj
X
i6=j
NeCji +
X
i>j
NiAij −Nj
X
i<j
Aji : (2.5)
Die ersten beiden Terme tragen der Be- bzw. Entvo¨lkerung von Zustand j durch
Elektronensto¨e Rechnung, wa¨hrend die letzten beiden Terme fu¨r Strahlungsu¨ber-
ga¨nge verantwortlich sind. Cij sind dabei Storatenkoezienten der Elektronen, die
vom eektiven Stoquerschnitt und damit auch von der kinetischen Energie der Elek-
tronen abha¨ngen. Dieser ist natu¨rlich durch die kinetische Energie der Elektronen
bestimmt. Nimmt man an, da das Ensemble der Elektronen einer Maxwell’schen
Geschwindigkeitsverteilung genu¨gt, so liefert das Integral der Stoquerschnitte u¨ber
alle Geschwindigkeiten gerade die Cij. Es ist u¨blich, die Stoquerschnitte als Funkti-
on der sogenannten Kollisionssta¨rken Ωij(E) auszudru¨cken. Diese werden quanten-
mechanisch und meist numerisch berechnet und als Funktion der kinetischen Energie
des anregenden Elektrons tabelliert, so da mit ihrer Hilfe die Storatenkoezienten
bestimmt werden ko¨nnen. Auf Details soll hier allerdings nicht weiter eingegangen,
sondern nur das Ergebnis angegeben werden [Mariska, 1992]:
Cij =
8:63  10−6Ωij
!iT 1=2
exp

−Eij
kT

: (2.6)
k ist die Boltzmann{Konstante, !i ist das statistische Gewicht von Zustand i und
Eij ist die Minimalenergie die fu¨r den U¨bergang erforderlich ist. Es ist deutlich zu
erkennen, da die Cij stark temperaturabha¨ngig sind.
Da die relevanten Prozesse in Gleichung (2.5) auf sehr kurzen Zeitskalen passieren,
kann man einen stationa¨ren Zustand des Plasmas annehmen und die linke Seite
gleich Null setzen. In der sogenannten koronalen Na¨herung nimmt man an, da die
Anregung ausschlielich durch Elektronensto¨e und der Zerfall hauptsa¨chlich durch
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Strahlung geschieht. Daru¨berhinaus sind bei vielen Linien nur der U¨bergang zwi-
schen einem angeregten und dem Grundzustand fu¨r den Strahlungsflu verantwort-
lich. In so einem Zwei{Zustands System la¨t sich Gleichung (2.5) fu¨r jeden U¨bergang
in den Grundzustand g reduzieren auf
Ng(X
+p)NeCgj = Nj(X
+p)
X
k<j
Ajk : (2.7)
In der Regel ist die Population im angeregten Zustand j vernachla¨ssigbar gegenu¨ber
der Population im Grundzustand, so da Ng(X
+p)  N(X+p) und damit gilt
Nj(X
+p)
N(X+p)
 Nj(X
+p)
Ng(X+p)
=
NeCgjP
k<j Ajk
:
Damit ist das Verha¨ltnis von Ionen im angeregten Zustand und im Grundzustand
auf temperaturabha¨ngige Parameter und die Elektronendichte zuru¨ckgefu¨hrt. Fu¨hrt
daru¨berhinaus der Stahlungsu¨bergang nur direkt vom angeregten Zustand in den
Grundzustand zuru¨ck, so hat der Strahlungsflu aus Gleichung (2.4) die einfache
Gestalt
F (jg) =
1
4R2
hc
jg
Z
V
N(X+p)NeCgjdV : (2.8)
Fu¨r ein Plasma niedriger Dichte bestimmt das Gleichgewicht zwischen Stoioni-
sation durch Elektronen und Strahlungs- und dielektronische Rekombination die
Anzahldichte der Ionen eines Elements. Unter dem letzteren Proze versteht man
ein Einfangen eines freien Elektrons in einen ho¨heren Anregungszustand, der dann
unter Aussendung eines Photons in den Grundzustand u¨bergeht. Fu¨r jedes gegebene
Ion p eines Elements der Kernladung P wird die Stoionisation durch Elektronen
zu einem Ion p+1 bestimmt durch den Ionisationsratenkoezienten qp und Rekom-
bination von einem Ion p − 1 durch den totalen Rekombinationsratenkoezienten
p. Somit beschreibt folgende Ratengleichung, wie sich die Anzahldichte der Ionen
N(X+p) mit der Zeit a¨ndert:
dN(X+p)
dt
= Ne

N(X+p−1)qp−1 +N(X+p+1)p+1

−NeN(X+p) (qp + p) : (2.9)
Um tatsa¨chliche Ionenanzahldichten berechnen zu ko¨nnen, mu gefordert werden,
da die Summe u¨ber alle Ionenanzahldichten gerade die Anzahldichte des entspre-
chenden Elements ergibt, also
N(X) =
PX
p=0
N(X+p) : (2.10)
Um nun Gleichung (2.9) zu lo¨sen, ist es u¨blich anzunehmen, das Plasma bende sich
im Ionisationsgleichgewicht, d.h. die Ionisations- und Rekombinationsrate halten
sich die Waage. Somit gilt fu¨r jedes Ion p
N(X+p)qp = N(X
+p+1)p+1 : (2.11)
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In diesem Gleichungssystem kommt die Elektronendichte nun nicht mehr vor und das
Ionisationsgleichgewicht ha¨ngt nur noch von der Temperatur ab. Somit kann es ein-
mal berechnet und das Verha¨ltnis N(X+p)=N(X) tabelliert werden und steht dann
fu¨r Beobachtungsinterpretationen zur Verfu¨gung. Allerdings mu an dieser Stelle
darauf hingewiesen werden, da die Annahme eines Ionisationsgleichgewichtes nicht
immer gerechtfertigt ist. Typische Zeitskalen fu¨r Ionisation und Rekombination in
der a¨ueren Sonnenatmospha¨re liegen in der Gro¨enordnung von 1{10 Sekunden.
Dies ist langsam genug, da bei sehr dynamischen Prozessen Abweichungen vom
Gleichgewichtszustand durchaus vorkommen ko¨nnen. Es gibt eine Reihe von Arbei-
ten, die Ionisations- und Rekombinationsratenkoezienten experimentell bestimmt
und Ionisationsgleichgewichte berechnet haben [Shull and van Steenberg, 1982 a,b;
Arnaud and Rothenflug, 1985]. Sie stellen daru¨berhinaus auch eine Parametrisierung
der Ratenkoezienten zur Verfu¨gung, die vor allem dann von Nutzen sind, wenn das
Plasma im Ungleichgewicht ist und Gleichung (2.9) explizit gelo¨st werden soll.
Am Beispiel von Sauersto zeigt Abbildung 2.5, wie die Ionenanzahldichte mit der
Temperatur variiert. Zur Berechnung der Kurven wurden die Ionisationsgleichge-
wichte von Arnaud and Rothenflug [1985] verwendet. Bei der niedrigsten Tempera-
tur von 10 000 K ist der gesamte Sauersto neutral. Bei ansteigender Temperatur
wird mehr und mehr Oii produziert. Ist die Temperatur gro genug, so da die Io-
nisationsrate zu Oii signikant gro¨er als die Rekombinationsrate zuru¨ck zu Oi ist,
dann ist Oii das dominante Ion. Danach wird das Zusammenspiel zwischen Ioni-
sation nach Oiii und Rekombination nach Oii relevant und das setzt sich so fort,
bis bei Temperaturen oberhalb 10 Millionen K der gesamte Sauersto vollsta¨ndig
zu Oix ionisiert ist. Das Maximum fu¨r jedes Ion ha¨ngt davon ab, wie leicht oder
schwer das jeweilige Ion weiter ionisiert werden kann. He-artige Ionen wie Ovii mit
abgeschlossenen Schalen lassen sich schwer ionisieren und haben daher ein breites
Maximum mit einem Maximalwert von N(X+p)=N(X) nahe Eins. Das H-artige Ion
Oviii und das Li-artige Ovi hingegen haben Maximalwerte deutlich unterhalb von
Eins, da sie recht leicht ionisierbar sind. Daru¨berhinaus besitzen Oi und Ovi einen
Hochtemperaturschwanz. Dieser existiert immer dann, wenn die na¨chst ho¨here Ioni-
sationsstufe ihr Maximum u¨ber einen breiten Temperaturbereich hat und viele Ionen
zur Verfu¨gung stellt, die durch dielektronische Rekombination wieder Ionen der nied-
rigeren Ionisationstufe produzieren ko¨nnen. Es sind leider gerade diese Schwa¨nze,
die bei der weiter unten beschriebenen Temperaturdiagnostik zu Ungenauigkeiten
fu¨hren ko¨nnen.
In Gleichung (2.4) tauchen noch zwei relative Elementenha¨ugkeiten auf: einmal die
Ha¨ugkeit des Elements relativ zu Wassersto und die Ha¨ugkeit von Wassersto
relativ zur Elektronendichte. Fu¨r erstere gibt es eine Reihe von Arbeiten, die sich
kritisch mit der Bestimmung von Elementenha¨ugkeiten auseinander setzen. Dazu
geho¨ren Ross and Aller [1976], Meyer [1985a,b] und Anders and Grevesse [1989].
Eine aktuellere Arbeit ist eine U¨berarbeitung der bestehenden Daten von Feldman
[1992]. Es zeigt sich, da die obere Sonnenatmospha¨re im Mittel eine a¨hnliche Zu-
sammensetzung hat wie der Sonnenwind. Allerdings ko¨nnen sie in unterschiedlichen
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Abbildung 2.5: Ionisationsgleichgewichte am Beispiel von Sauersto. Zur Berech-
nung wurden die Ionisationsgleichgewichte von Arnaud and Rothenflug [1985] ver-
wendet.
solaren Pha¨nomenen variieren. In Tabelle 2.1 sind die mittleren Werte von Feldman
[1992], wie sie fu¨r diese Arbeit relevant sind, zusammengestellt. Es ist u¨blich, die
Werte gema¨ logN(H)=N(H) = 12:0 zu skalieren.
Wa¨hrend die Elementenha¨ugkeiten temperaturunabha¨ngig sind, ist dies fu¨r die
relative Ha¨ugkeit von Wassersto zur Elektronendichte nicht der Fall. Da Wasser-
sto und Helium in der Zusammensetzung der Atmospha¨re dominieren, kann sich
zur Bestimmung von N(H)=Ne auf diese beiden Elemente beschra¨nkt werden. In der
U¨bergangszone und der Korona oberhalb von 20 000 K sind beide Elemente nahezu
Element H He C N O Ne Mg Si S Fe
Ordnungszahl 1 2 6 7 8 10 12 14 16 26
logN(X)=N(H) 12.0 10.90 8.59 8.00 8.89 8.08 8.15 8.10 7.27 8.10
Tabelle 2.1: Relative Elementenha¨ugkeiten der oberen Sonnenatmospha¨re von Feld-
man [1992].
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vollsta¨ndig ionisiert, d.h. aufgrund der Quasineutralita¨t
N(H) + 2N(He)  Ne : (2.12)
Man ordnet daher der relativen Wasserstoha¨ugkeit ab dieser Temperatur einen
konstanten Wert zu. Mit den Werten fu¨r Wassersto und Helium aus Tabelle 2.1
erha¨lt man mit (2.12) fu¨r N(H)=Ne einen Wert von 0.86. Benutzt man die Elemen-
tenha¨ugkeiten von Meyer [1985a] oder Ross and Aller [1976], so erha¨lt man einen
Wert von 0.89 oder 0.83, respektive. Die relativen Ha¨ugkeiten von Helium sind
dermaen unsicher, so da jeder Wert zwischen 0.8 und 0.9 fu¨r N(H)=Ne vernu¨nftig
ist. Ha¨ug, wie auch hier, wird N(X)=Ne = 0:8 benutzt. Oberhalb von 100 000 K
sind die meist ha¨ugsten Elemente der Sonne zweifach ionisiert. Trotz dieser zwei
Elektronen von jedem Ion, tragen sie nur bis zu 1% zu dem Verha¨ltnis Wassersto-
zu Elektronendichte bei, da ihre Elementenha¨ugkeiten im Vergleich zu Wassersto
und Helium viel geringer sind.
Nun lassen sich alle oben diskutierten Punkte in Gleichung (2.4) zusammenfassen
und man erha¨lt
Fjg =
0:8
4R2
hc
jg
N(X)
N(H)
Z
V
N(X+p)
N(X)
CgjBjg| {z }
=:G(T )
N2e dV : (2.13)
Bjg = Ajg=
P
k<j Ajk ist der Strahlungskaskaden{Koezient (branching fraction),
der sich im Zwei{Zustands System auf Eins reduziert. Ha¨ug fat man die tempera-
turabha¨ngigen Faktoren zusammen zu einer sogenannten Beitragsfunktion (contri-
bution function) G(T ). Diese Funktion gegen die Temperatur aufgetragen hat einen
scharfen Peak. Dies liegt in erster Linie daran, da die relativen Ionenha¨ugkeiten
(Abbildung 2.5) stark temperaturempndlich sind (logarithmische Auftragung !).
Die Temperatur Tmax, bei der G(T ) maximal wird, wird Formationstemperatur der
Linie genannt.
Das Emissionsma (EM) ist ein Ma fu¨r die Menge an heiem Plasma in einem
Volumen als Funktion der Temperatur. Es ist deniert als
EM =
Z
V
N2e dV : (2.14)
Nimmt man an, da das emittierende Volumen isotherm ist, so la¨t sich EM aus
dem beobachteten Flu ableiten:
F (jg) =
0:8
4R2
hc
jg
N(X)
N(H)
hEMi
Z
T
G(T )dT : (2.15)
Da die Beitragsfunktion G(T ) ein ausgepra¨gtes Maximum bei Tmax hat, liefert sie
in einem Intervall T um Tmax den gro¨ten Beitrag zur Emission. Pottasch [1964]
macht sich dies zunutze und nimmt an, da G(T ) u¨ber einen Temperaturbereich von
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T einen konstanten Wert von 0.7 multipliziert mit dem Maximalwert von G(T )
annimmt: Z
T
G(T )dT = hG(T )iT = 0:7G(Tmax)T : (2.16)
In einigen Fa¨llen fu¨hren zwei Linien, die bei der gleichen Temperatur entstehen, zu
unterschiedlichen Emissionsmaen, da die Ausdehnungen der Temperaturbereiche
T verschieden sind. Ein anderer Ansatz zur Vereinfachung von (2.15) wird von
Jordan and Wilson [1971] vorgeschlagen und soll auch hier benutzt werden. Sie
wa¨hlen ein konstantes Temperaturintervall  log T = 0:15 dex um Tmax fu¨r alle
Linien und berechnen einen Normalisierungsfaktor  nachR
G(T )d logT
 log T
= G(Tmax) : (2.17)
Fu¨r die meisten Resonanzlinien hat  tatsa¨chlich den Wert 0.7. Fu¨r manche Inter-
kombinationslinien (s.u.) kann er aber auch 1.0 oder gro¨ere Werte annehmen, weil
die Beitragsfunktionen dieser Linien sich u¨ber einen breiteren Temperaturbereich
ausdehnen.
Es ist das Ziel der Beobachtung, aus dem gemessenen Flu eines Volumens das Plas-
ma zu diagnostizieren. Wie obige Ausfu¨hrungen gezeigt haben, geht die Elektronen-
dichte und -temperatur direkt in die Berechnung des Flusses ein. Die Prinzipien,
nach denen man die inverse Aufgabe lo¨st und aus dem gemessen Flu diese Gro¨en
extrahiert, soll hier nun kurz skizziert werden.
Die Temperatur geht durch das Verha¨ltnis der Ionenanzahldichte zur Elementen-
ha¨ufigkeit und durch die Storatenkoezienten in den Linienflu (2.4) ein. Der ein-
fachste Weg, die Temperatur des Plasmas abzuscha¨tzen, ist es anzunehmen, da
die Temperatur, an der die Beitragsfunktion der beobachteten Linie ihr Maximum
hat, die Plasmatemperatur sei. Diese Abscha¨tzung ist sehr verbreitet und aufgrund
des scharfen Peaks der Beitragsfunktion in den meisten Fa¨llen auch sehr gut. Diese
Methode ist allerdings fu¨r Li{artige, He{artige und H{artige Ionen nicht geeignet,
da deren Beitragsfunktionen einen breiten Temperaturbereich ausfu¨llen, bzw. vor
allem erstere einen Hochtemperaturschwanz besitzen (Abbildung 2.5).
Eine zweite Methode ist es, die Temperaturabha¨ngigkeit der Boltzmannfaktoren in
den Storatenkoezienten (2.6) auszunutzen. Angenommen man beobachtet Flu¨sse
von Linien eines Ions, die aus U¨berga¨ngen von Zustand 2 nach 1 und 3 nach 1
hervorgehen. Wenn Zustand 2 und 3 nur direkt von Zustand 1 durch Stoanregung
angeregt werden ko¨nnen, dann liegt jeweils ein Zwei{Zustands Fall vor und das
Verha¨ltnis der Flu¨sse ergibt nach Gleichung (2.8)
F (31)
F (21)
=
E13
R
N(X+p)NeC13dV
E12
R
V N(X
+p)NeC12dV
: (2.18)
Nimmt man daru¨berhinaus an, da das Plasma isotherm ist, so bleiben nur noch
die Stokoezienten u¨ber, fu¨r die Gleichung (2.6) gilt:
F (31)
F (21)
=
E13Ω13
E12Ω12
exp

E12 −E13
kT

: (2.19)
16 2. GRUNDLAGEN
Fu¨r den Fall, da E13 − E12  kT bendet man sich auf dem steilen Teil der
Exponentialfunktion und das Verha¨ltnis der Flu¨sse ist temperaturempndlich. Han-
delt es sich nicht um ein isothermes Plasma, kann dies nur mit Gleichung (2.18)
beschrieben werden. Diese entha¨lt die Ionenanzahldichte und weicht die hier be-
stimmte Plasmatemperatur von der Linienformationstemperatur ab, so ist das ein
Indikator dafu¨r, da das beobachtete Plasma nicht im Ionisationsgleichgewicht ist.
In dieser Arbeit wird das Intensita¨tsverha¨ltnis aus Oiv 779.91 A/Oiv 787.71 A zur
Temperaturdiagnostik verwendet.
Die Elektronendichte geht in den Linienflu (2.4) u¨ber die Anzahldichte der Ionen im
angeregten Zustand und u¨ber die Dichteabha¨ngigkeit der Storatenkoezienten ein.
Der einfachste Weg, die Elektronendichte fu¨r ein isothermes Plasma abzuscha¨tzen,
ist es, den gemessenen Flu durch die Beitragsfunktion und das emittierende Vo-
lumen zu dividieren. Letzteres ist dabei allerdings in den meisten Fa¨llen nur sehr
schwer abzuscha¨tzen und dieses Verfahren gelingt daher nur in Ausnahmefa¨llen.
Kann man gewisse Aussagen u¨ber das Volumen machen, so erha¨lt man zumindest
eine gute untere Grenze der gemittelten Elektronendichte.
Die Elektronendichte la¨t sich genauer bestimmen, wenn man auch hier wieder das
Verha¨ltnis zweier Linienflu¨sse betrachtet, so da man u¨ber das emittierende Volumen
keine Aussagen mehr treen mu. Damit dieses Verha¨ltnis dann aber auch dichte-
empndlich ist, mu¨ssen sich die Zusta¨nde als Funktion der Dichte unterschiedlich
verhalten. Welche Voraussetzungen dafu¨r erfu¨llt werden mu¨ssen, soll im folgenden
kurz erla¨utert werden. Linien von Ionen bei denen die Zwei{Zustands Na¨herung
angewandt werden kann, werden meist durch elektrische Dipolu¨berga¨nge hervor-
gerufen, bei denen der Elektronenspin erhalten bleibt. Diese sogenannten erlaub-
ten U¨berga¨nge haben groe U¨bergangswahrscheinlichkeiten fu¨r spontane Emission
Aji, so da auf jede Stoanregung in diesen Zustand ein sofortiger Strahlungszer-
fall folgt. Daru¨berhinaus gibt es aber noch Zusta¨nde mit kleinen Werten fu¨r die
U¨bergangswahrscheinlichkeit. Da das Sonnenplasma ein du¨nnes Plasma ist, ko¨nnen
Elektronen fu¨r vergleichbar lange Zeiten in diesem Zustand verharren, da Abregung
durch Sto¨e recht selten ist. Diese Zusta¨nde heien daher metastabile Zusta¨nde und
U¨berga¨nge aus diesen erfordern entweder eine Spina¨nderung, dann heien sie Inter-
kombinationsu¨berga¨nge, oder aber es handelt sich um magnetische Dipolu¨berga¨nge,
in diesem Fall heien sie dann verbotene U¨berga¨nge. Hat ein Ion einen Zustand, der
ausschlielich durch Stoanregung be- und durch Strahlungszerfall entvo¨lkert wird
und einen zweiten, metastabilen Zustand, der durch Stoanregung bevo¨lkert wird
und bei hinreichend groen Dichten sowohl durch Strahlungszerfall als auch durch
Stoabregung entvo¨lkert wird, dann ist das Verha¨ltnis der resultierenden Emissions-
linien dichteempndlich. Angenommen, ein Ion la¨t sich durch ein Drei{Zustands
Modell beschreiben, bei dem Zustand 3 metastabil und der U¨bergang von Zustand 2
zum Grundzustand 1 ein erlaubter U¨bergang ist. Bei niedrigen Dichten folgt auf je-
de Stoanregung aus dem Grundzustand in die beiden ho¨heren Zusta¨nde spontaner
Strahlungszerfall. Steigt die Dichte an, so verringert sich der Flu in der 3!1 Linie
relativ zum Flu der 2!1 Linie aus zwei Gru¨nden: erstens wird nun ein Teil der
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stoangeregten U¨berga¨nge wieder stoabgeregt und resultiert nicht in einem Strah-
lungsu¨bergang, und zweitens, die Stoabregung von 3 nach 2 liefert einen zusa¨tzli-
chen Beitrag zum 2!1 Linienflu. Dieses Absinken des Linienverha¨ltnisses ha¨lt so
lange an, bis die Dichte so gro geworden ist, da auch die Abregungsrate durch
Sto¨e aus Zustand 2 deren Strahlungszerfallsrate u¨bersteigt.
Die oben beschriebene Situation des Drei{Zustands Modells zu quantizieren ist
mit den bis hierher entwickelten Mitteln recht einfach, soll aber hier nicht expli-
zit durchgefu¨hrt werden. Es wird qualitativ nur das Prinzip beschrieben, welches
die Voraussetzungen fu¨r ein dichteempndliches Linienverha¨ltnis sind. Daru¨berhin-
aus gibt es auch dichteempndliche Linienverha¨ltnisse, die aus vier verschiedenen
Zusta¨nden hervorgehen. Dazu geho¨rt das in dieser Arbeit untersuchte Verha¨ltnis
von Ov 759.44 A/Ov 761.13 A.
Nicht nur der totale Linienflu von Emissionslinien liefert Informationen u¨ber die
physikalischen Parameter in der Atmospha¨re, sondern auch das Prol der Linie. Das
totale Emissionsvermo¨gen aus Gleichung (2.2) gewinnt man aus der Integration von
 =
hc
ji
AjiNj  (2.20)
u¨ber alle Wellenla¨ngen. Dabei verliert man natu¨rlich die Informationen, die in der
hier auf Eins normierten Funktion   steckt, die das Linienprol beschreibt. Viele
Prozesse ko¨nnen zur Prolfunktion beitragen, wobei aber die Dopplerverbreiterung
der Wichtigste ist. Die Integration der Anzahl der Ionen im emittierenden Plas-
ma u¨ber ihre Geschwindigkeitsverteilung liefert gerade diese Prolfunktion. Nimmt
man an, da die Ionen im Plasma einer Maxwell’schen Geschwindigkeitsverteilung
genu¨gen, so hat diese die Form einer Gau’schen Glockenkurve um die Ruhewel-
lenla¨nge 0:
  =
1p
D
exp
 
−(− 0)
2
2D
!
: (2.21)
Dabei ist die Dopplerbreite D deniert als
D =
0
c
 
2kT
mi
! 1
2
: (2.22)
mi ist dabei die Masse des Ions. Tatsa¨chlich gibt es auch andere Formen von Lini-
enprolen, die ihre Ursache in den verschiedensten physikalischen Prozessen haben.
Allerdings haben fast alle UV und EUV Linien eine Gau’sche Form, so da sich hier
auf diesen Fall beschra¨nkt werden soll. Die Temperatur T in Gleichung (2.22) ist
die Ionentemperatur, da die Dopplerbreite durch der Bewegung der Ionen bestimmt
ist. Im Gegensatz dazu war die Temperatur bisher in diesem Kapitel immer eine
Elektronentemperatur, da sie von Elektronensto¨en ru¨hrt.
Neben der thermischen Bewegung der Ionen stecken auch Bewegungen von Ge-
schwindigkeitsfeldern, deren Ausdehnung klein ist gegenu¨ber dem ra¨umlichen Auf-
lo¨sungsvermo¨gen des Beobachtungsinstrumentes, in der Linienbreite. Diesen wird
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meist durch Einfu¨hrung einer nicht{thermischen Geschwindigkeit  zur Doppler-
breite Rechnung getragen:
D =
0
c
 
2kT
mi
+ 2
! 1
2
: (2.23)
 ist dabei die wahrscheinlichste aller nicht-thermischen Geschwindigkeiten und die-
ser Ansatz setzt natu¨rlich voraus, da diese einer Gau{Verteilung genu¨gen. Ha¨ug
wird  auch mit dem mittleren Geschwindigkeitsquadrat hvi =
p
v2 ausgedru¨ckt
hvi2 = 3
2
 : (2.24)
Obwohl die Ursache der nicht{thermischen Geschwindigkeiten nicht genau gekla¨rt
ist, sind viele Interpretationen vorgeschlagen worden. Sie reichen von akustischen
oder magnetohydrodynamischen Wellen [z.B. Mariska et al., 1978] bis hin zu turbu-
lenten Kolmogorov{Kaskaden [Hollweg, 1984].
Groskalige Geschwindigkeitsfelder, deren Skala vergleichbar oder gro¨er als das
ra¨umliche Auflo¨sungsvermo¨gen des Beobachtungsinstrumentes ist, verschieben die
gesamte Linie in eine spektrale Richtung. Somit liefern Messungen von Doppler-
verschiebungen Informationen zur groskaligen Dynamik in der Sonnenatmospha¨re.
Eine Schwierigkeit ist dabei allerdings instrumenteller Natur, da keiner der bis heute
verwendeten UV Spektrometer eine Wellenla¨ngenreferenz bereitstellt. Somit behilft
man sich, die Dopplerverschiebungen relativ zu einer ku¨hlen, chromospha¨rischen Li-
nie zu messen, die erfahrungsgema¨ viel kleinere Dopplerverschiebungen zeigen als
Linen der U¨bergangszone oder Korona. Eine weitere Mo¨glichkeit ist, sich aus vie-
len Einzelmessungen eine Durchschnittsskala zu beschaen und Dopplermessungen
auf diese zu beziehen. Absolute Messungen der Dopplerverschiebungen sind somit
immer mit einem gewissen systematischen Fehler behaftet.
Die Ausfu¨hrungen in den beiden Abschnitten dieses Kapitels ko¨nnen und sollen kei-
nen Anspruch auf Vollsta¨ndigkeit erheben. Fu¨r detaillierte Informationen sei auf
die Literatur verwiesen. Stellvertretend fu¨r eine groe Anzahl an Lehrbu¨chern dazu
seien hier die von Priest [1984], Zirin [1988] und Mariska [1992] genannt. Daru¨ber-
hinaus nden sich zu den in Abschitt 2.2 vorgestellten Verfahren weitere Details und
Mo¨glichkeiten zur Plasmadiagnostik in den zur Vorbereitung der SOHO Mission er-
stellten Reviews von Dwivedi [1994] und Mason and Monsignori Fossi [1994].
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3 Spikulae: Beobachtungen und Modelle
Es ist im Rahmen dieser Arbeit notwendig, grundlegende Eigenschaften und Model-
le von Spikulae zusammenzufu¨hren und zu bewerten. Da Reviews zu diesem Thema
schon mehr als 20 Jahre alt sind [Beckers, 1972; Athay, 1976] und ein solcher zu
spikulare Strukturen im UV und EUV u¨berhaupt nicht existiert, soll hier ein neuer,
allgemeiner Review u¨ber Spikulae erarbeitet werden, der die alten und neuen Er-
kenntnisse zusammenfat. Abschnitt 3.1 bescha¨ftigt sich dabei mit den bekannten
Eigenschaften von Spikulae, wie sie aus erdgebundenen Beobachtungen im sichtba-
ren Teil des Spektums gewonnen werden. Abschnitt 3.2 stellt physikalische Modelle
zusammen, die als Ursache und Treiber von Spikulae vorgeschlagen sind. Spikula-
re Strukturen werden aber auch im UV und EUV beobachtet. Der Zusammenhang
zwischen den traditionellen Spikulae und den EUV Spikulae wird immer noch kon-
trovers diskutiert, worauf im letzten Abschnitt na¨her eingegangen wird.
3.1 Beobachtungen
Seit der Entdeckung von jet{a¨hnlichen Strukturen am Limb durch Secchi im Jahre
1877, welche dann spa¨ter von Roberts [1945] Spikulae genannt wurden, waren diese
Gegenstand einer Vielzahl von Untersuchungen. Sogar noch in heutiger Zeit gelten
Spikulae durch ihre kleinen Dimensionen und ihre schnelle zeitliche Vera¨nderung
als eine der am schwierigsten zu beobachtenden Feinstrukturen auf der Sonne. Die
traditionellen Spikulae sind am besten in den sichtbaren chromospha¨rischen Linien
wie H, Caii H und K zu beobachten.
Spikulae sind zylinderfo¨rmige, jet{artige Strukturen, deren Ho¨he viel gro¨er als ihr
Durchmesser ist. Sie schieen chromospha¨risches Material in die heie, du¨nne Koro-
na, welches entweder wieder zuru¨ckfa¨llt oder in der Beobachtungslinie verschwindet.
Ein typisches Bild von polaren Spikulae am Limb zeigt Abbildung 3.1. Wie die Abbil-
dung deutlich zeigt, ist die Morphologie von Spikula zu Spikula sehr unterschiedlich.
Alle folgenden Angaben verstehen sich daher als Durchschnittswerte.
Typische Ho¨hen von Spikulae anzugeben ist nicht einfach, denn es gibt keine schar-
fe obere Grenze und es ist daher nicht klar, wie die Ho¨he einer Spikula deniert
ist. Die meisten Autoren benutzen die Ho¨he, bei der das Spikula unsichtbar wird,
als Referenzho¨he und geben sie meistens zwischen 5 000 und 10 000 km an. Nach
Beckers [1972] liegen alle gemessenen Durchmesser von Spikulae zwischen 700 und
2 500 km. Eine aktuellere Arbeit von Nishikawa [1988] berichtet von 500 km als meist
vorkommenden Durchmesser. Der Durchmesser variiert deutlich unter den einzelnen
Spikula, aber heute wird angenommen, da die meisten zwischen 400 und 1 500 km
liegen. Die durchschnittliche Lebensdauer von Spikulae, die sich bis u¨ber 6 000 km
erstrecken, wird mit 5 min angegeben. Spikulae, die wieder zur Photospha¨re zuru¨ck-
fallen, ko¨nnen bis zu 15 min dauern [Beckers, 1972]. Als durchschnittliche Lebens-
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Abbildung 3.1: Polare Spikulae in Emission, aufgenommen im Linienflu¨gel von H
(H { 0.65 A). Die Sonnenscheibe ist u¨berbelichtet. Man erkennt deutlich einen
Wald von Spikulae, die in die verschiedensten Richtungen schieen [freundliche
U¨berlassung von H. Zirin, California Institute of Technology].
dauer wird von vielen Autoren 5{10 min angegeben. Spikulae haben in der Regel
eine von der Vertikalen verschiedene Orientierung. Mosher and Pope [1977] berich-
ten von einer breiten Winkelverteilung mit 30 als meist vertretende Inklination.
Keine der beobachteten Spikulae hat eine gro¨ere Inklination als 60. Heristchi and
Mouradian [1992] nden ebenfalls eine breite Winkelverteilung, geben aber 15 als
meist vorkommenden Winkel zur Vertikalen an. Es wird allgemein angenommen,
da sich Spikulae entlang der lokalen Magnetfeldlinien bewegen. Nahe der Pole sind
sie gro¨er als am A¨quator, was auf die oenen Magnetfeldlinien zuru¨ckzufu¨hren ist.
A¨quatoriale Spikulae zeigen dahingegen eine gro¨ere Variation der Orientierung, was
auf das Fehlen einer predominanten Richtung des Magnetfeldes hinweist. Dies ko¨nn-
te eine Erkla¨rung fu¨r die Diskrepanz der oben zitierten Messungen der Inklination
sein.
Die Bewegung von Spikulae wird von Beckers [1972] folgendermaen beschrieben:
Spikulae entstehen in niedrigen Ho¨hen, steigen mit einer scheinbaren Geschwin-
digkeit von 25 km/s entlang ihrer Achse auf, erreichen ihre maximale Ho¨he und
verschwinden dann oder fallen mit a¨hnlichen Geschwindigkeiten wieder zuru¨ck. Ob
die scheinbare Geschwindigkeit auch der tatsa¨chlichen Materialgeschwindigkeit ent-
spricht (wie sie sich aus Dopplermessungen ergibt), war lange Zeit umstritten und
ist auch heute noch nicht vollsta¨ndig gesichert. Zum Beispiel untersuchen Heristchi
and Mouradian [1992] scheinbare Geschwindigkeiten und nden einen Bereich von
0{60 km/s bei aufsteigenden Spikulae mit einem Maximum bei 20 km/s. Die Mes-
sung der Dopplerverschiebung liefern eine a¨hnlich breite Verteilung, allerdings mit
einem Maximum bei 40 km/s. Die Mehrzahl anderer Autoren ndet allerdings eine
U¨bereinstimmung der scheinbaren mit der wahren Geschwindigkeit und man geht
davon aus, da die scheinbare Geschwindigkeit eine tatsa¨chliche Materialbewegung
darstellt, welche meist mit 25{30 km/s angegeben wird [Athay, 1976]
Eine noch gro¨ere Kontroverse besteht bei der Zeitabha¨ngigkeit der Geschwindig-
keiten. A¨ltere Beobachtungen [z.B. Lippincott, 1957] berichten u¨ber eine konstante
Geschwindigkeit wa¨hrend der gesamten Lebensdauer einer Spikula. Auch neuere
Messungen besta¨tigen dies [Hasan and Keil, 1984]. Dies widerspricht der Anschau-
3.1 Beobachtungen 21
ung, da das spikulare Material in der unteren Chromospha¨re einmal beschleunigt
wird und sich dann aufgrund der Gravitation entlang einer ballistischen Trajektorie
bewegt. Die Anschauung eines ballistischen Fluges ist natu¨rlich nur mit der Annah-
me gu¨ltig, da die Dichte des spikularen Materials viel gro¨er als die der Korona ist.
Ansonsten ha¨tte man es mit einem hydrodynamischen Problem zu tun. Daru¨ber-
hinaus sind bei einer ballistischen Flugbahn sehr hohe Anfangsgeschwindigkeiten
von 60{100 km/s notwendig, um die Spikulae auf die oben angegebene Ho¨he von
10 000 km zu katapultieren. Derartige Geschwindigkeiten sind aber nie beobachtet
worden. Beobachtungen von Mottles (wahrscheinlich (!) Spikulae auf der Scheibe
(s.u.)) von Suematsu et al. [1995] zeigen, da die meisten Mottles auf einer balli-
stischen Trajektorie aufsteigen und auch wieder herunterfallen. Beobachtungen von
polaren Spikulae am Limb von Zirin and Cameron [1998], die die meisten Spikulae
bis zur ihrer maximalen Ho¨he aufsteigen und dann verschwinden sehen, stehen dazu
im krassen Gegensatz. Nishikawa [1988] untersucht ebenfalls Spikulae am polaren
Limb und ndet groe Anfangsgeschwindigkeiten von 80{100 km/s fu¨r vier isolierte
Spikulae, wenn er dessen Bewegung an eine ballistische Parabel ttet. Allerdings
ko¨nnen die Auf- und Abstiegsphasen auch getrennt an Geraden gettet werden,
was konstante Geschwindigkeiten von 30{50 km/s liefert. Er folgert, da es nicht
einfach ist, aus Beobachtungsdaten alleine zwischen dem konstanten und ballisti-
schen Geschwindigkeitsmodell zu unterscheiden. Beide Fits werden von den Daten
gut repra¨sentiert.
Es ist bis heute nicht gesichert, was fu¨r eine Trajektorie das spikulare Material
tatsa¨chlich beschreibt. Bei Beobachtungen von Spikulae auf der Scheibe, also in
A¨quatorna¨he, sieht man diese eher wieder zuru¨ckfallen und dabei na¨herungsweise
eine ballistische Flugbahn beschreiben, wa¨hrend die am Pol eher verschwinden als
zuru¨ckzufallen. Gegen das ballistische Modell sprechen aber eindeutig die beno¨tigten
hohen Anfangsgeschwindigkeiten, die nie beobachtet wurden. Die Diskrepanz zwi-
schen der Dynamik polarer und a¨quatorialer Spikulae kann damit zusammenha¨ngen,
da die polaren Spikulae gro¨er sind und aufgrund des Magnetfeldes eine geringere
Inklination besitzen, wa¨hrend die Spikulae auf der Scheibe geneigter sind, daher
nicht so hoch reichen und deshalb auch wieder absinken ko¨nnen. Dies kann hier
natu¨rlich nur spekulativ sein und es mu gekla¨rt werden, welcher Mechanismus fu¨r
das Verschwinden in H verantwortlich ist, um derartige Schlu¨sse ziehen zu ko¨nnen.
Weitere Untersuchungen werden beno¨tigt, um diese Frage endgu¨ltig zu kla¨ren.
Es wird auch berichtet, da viele Emissionsspektren nicht parallel zur Dispersi-
onsrichtung der verwendeten Spektrographen sind. Als Erkla¨rung wird eine interne
starre Rotation des spikularen Materials angenommen. Um gleichzeitig die beobach-
teten Linienbreiten und die Abweichung von der Dispersionsnormalen zu erkla¨ren,
sind Rotationsgeschwindigkeiten von 25{30 km/s notwendig. Dies wu¨rde bei star-
rer Rotation hohe Fliekra¨fte an der Peripherie der Spikulae von bis zur sechsfachen
Sonnenbeschleunigung zur Folge haben, da dies unmo¨glich die Erkla¨rung sein kann.
Eine aktuelle Arbeit von Pishkalo [1994] geht eher davon aus, da es sich um eine
nicht{starre Rotation handelt. Beobachtungen von internen Rotationen bedu¨rfen
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noch der Besta¨tigung.
Beckers [1972] stellt als erster ein Modell von Dichte und Temperatur in Spikulae
auf. Er benutzt dazu spektrale Informationen wie Intensita¨t und Linienprole der
starken sichtbaren chromospha¨rischen Linien. In Tabelle 3.1 sind seine Ergebnisse
zusammengefat. Die Temperatur steigt mit der Ho¨he um weniger als einen Fak-
tor zwei u¨ber die gesamte spikulare Ausdehnung an. Dies ist insofern interessant,
als die Temperatur in der spikularen Umgebung um 2 Gro¨enordnungen ansteigt
(Abbildung 2.2). Spikulae repra¨sentieren somit relativ kaltes Material. Die Dichte
in Spikulae a¨ndert sich weniger als eine Gro¨enordnung mit der Ho¨he, wa¨hrend sich
diese in der Umgebung um drei Gro¨enordnungen a¨ndert (Abbildung 2.2). Somit er-
halten Spikulae chromospha¨rische Dichten bis in Ho¨hen der unteren Korona. Beide
Prole, sowohl das Temperatur- als auch das Dichteprol sind relativ flach. Beckers
[1972] geht von einer in horizontaler Richtung konstanten Dichte- und Temperatur-
verteilung aus. Braun and Lindsey [1987] benutzen Beobachtungen im infraroten Teil
des Spektrums, um Elektronendichten in Spikulae unterhalb von 3 000 km Ho¨he zu
bestimmen, wo die Werte von Beckers [1972] aufgrund der U¨berlappung einzelner
Spikulae nicht mehr vertrauenswu¨rdig sind. Sie nden bei 3 000 km vergleichbare
und bei 2 000 km um den Faktor 1.4 ho¨here Dichten. Sie bestimmen eine im Ver-
gleich zu Beckers [1972] viel niedrigere Temperatur fu¨r die gesamte Spikula zu 7 000
K. Daru¨berhinaus nden auch Matsuno and Hirayama [1988] viel niedrigere Tempe-
raturen in Spikulae zwischen 5 000 und 8 000 K, besta¨tigen aber die Dichtewerte von
Beckers [1972]. Wa¨hrend die Dichte in Spikulae oensichtlich keine so groen Un-
terschiede in verschiedenen Arbeiten aufweist, so scheint weniger Einigkeit daru¨ber
zu sein, welche Temperaturen in Spikulae herrschen.
Wa¨hrend man Spikulae am Limb hell erleuchtet sieht, da sie vor dem dunklen Hinter-
grund in Emission erscheinen, so ist es klar, da sie vor der viel helleren Sonnenschei-
be nur in Absorption sichtbar sind, d.h. dunkle Strukturen darstellen. Abbildung 3.2
zeigt eine Scheibenaufnahme in H { 0.6 A auf der man eine Vielzahl von dunklen,
spikularen Strukturen erkennt. Diese Strukturen heien dunkle Mottles und sind heu-
te im allgemeinen dafu¨r anerkannt, die Manifestierung von Spikulae auf der Scheibe
zu sein, obwohl die Zuordnung noch nicht vollsta¨ndig gesichert ist. Man erkennt in
Abbildung 3.2, da sich die Mottles in groen Strukturen formieren. Diese entspre-
chen den Ra¨ndern der supergranularen Zellen. Mottles haben a¨hnliche Eigenschaften
wie Spikulae, wie Durchmesser, Lebensdauer und Ho¨he, und kommen a¨hnlich ha¨ug
vor [Tsiropoula et al., 1994; Tsiropoula and Schmieder, 1997]. Allerdings trit dies
Ho¨he (1 000 km) 2 3 4 5 6 7 8 9 10
Te (1 000 K) 9.0 10.9 12.6 14.1 15.0 15.6 16.0 16.3 16.5
Ne (10
10 cm−3) 18.9 15.0 11.9 9.0 7.5 6.0 4.7 3.8 3.0
Tabelle 3.1: Dichte und Temperaturen in Spikulae [nach Beckers, 1972].
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Abbildung 3.2: Dunkle Mottles aufgenommen auf der Scheibe in H { 0.6 A. Mott-
les gelten als Spikulae auf der Scheibe. Man sieht teilweise deutlich die Struktur des
chromospha¨rischen Netzwerkes, das von den Mottles umrandet wird. Eingerahmt ist
eine besonders groe Mottle als Teil einer sogenannten Rosette [freundliche U¨ber-
lassung von H. Zirin, California Institute of Technology].
nicht fu¨r die Dopplergeschwindigkeiten in Mottles zu. Sie haben meist Geschwindig-
keiten kleiner als 6 km/s und man sieht sie genauso ha¨ug aufsteigen wie wieder
herunterfallen [Grossmann{Doerth and Schmidt, 1992]. U¨ber die Ursache der man-
gelnden Korrelation la¨t sich nur spekulieren. So sieht man vielleicht unterschiedliche
Teile der gleichen Struktur, oder gleiche Strukturen in unterschiedlichen Winkeln.
Daru¨berhinaus zeigen Mottles auch a¨hnliche thermodynamische Eigenschaften wie
Spikulae, mit einem geringfu¨gigen Unterschied im thermischen Druck [Heinzel and
Schmieder, 1994]. Aufgrund der u¨berwiegenden A¨hnlichkeiten geht man heute davon
aus, da Mottles und Spikulae die Manifestierung eines einzigen Pha¨nomens ist.
Spikulae treten ha¨ug in Gruppen auf und zeigen groskaliges Gruppenverhalten.
Lippincott [1957] beschreibt dies als
"
Stachelschwein\- und
"
Weizenfeld\{Muster.
Beim Stachelschwein{Muster gehen die Spikulae strahlenfo¨rmig von einem Punkt
aus und bilden so eine bis zu 20 000 km breite Stuktur am Limb. Dieses Muster
ist wahrscheinlich mit der
"
Rosetten\- oder Bu¨schel{artigen Strukturen der Mottles
verwandt (siehe Kasten in Abbildung 3.2). Bei dem Weizenfeld{Muster haben alle
Spikulae u¨ber eine Breite von 140 000 km die gleiche Orientierung. Beide Struk-
turen repra¨sentieren wahrscheinlich die lokale Magnetfeldkonguration, wobei das
Stachelschwein{Muster mit der Magnetfeldtopologie der supergranularen Zellen zu-
sammenha¨ngt. Da Spikulae bzw. Mottles im Zusammenhang mit starken Magnet-
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feldern stehen, wird auch durch aktuelle Beobachtungen belegt [Suematsu, 1998].
Mottles und Spikulae kommen ausschlielich an den Ra¨ndern des chromospha¨rischen
Netzwerkes der ruhigen Sonne vor und werden meistens in unipolaren Magnetfeld-
regionen generiert. Sie treten nicht in aktiven Regionen und Plages (helle Ra¨nder
aktiver Regionen) auf.
Welche Rolle Spikulae fu¨r die Energie- und Massenbilanz in der gesamten Sonnen-
atmospha¨re spielen, la¨t sich nur abscha¨tzen, wenn man die Gesamtanzahl von Spi-
kulae angeben kann. Beckers [1972] gibt fu¨r die Gesamtanzahl  zu jeder Zeit auf
der Sonne vorhandenen Spikulae fu¨r eine gegebene Ho¨he h
 = 106 exp
 
− h
1750km
!
(3.1)
an. Die Anzahl von 106 Spikulae bei h=0 stimmt gut mit der totalen Anzahl der
Granulen auf der Sonne von 6:3106 u¨berein. Aus Gleichung (3.1) folgt, da Spikulae
bei einer Ho¨he von 3 000 km zu jeder Zeit etwa 1% der Sonnenoberfla¨che bevo¨lkern,
was als relatives Vorkommen in vielen Arbeiten angegeben ist. Daraus ergibt sich der
kinetische Energieflu durch Spikulae gemittelt u¨ber die gesamte Sonnenoberfla¨che
zu
Fkin = 0:01  Ekin  v = 0:011
2
v3 : (3.2)
Mit typischen Parametern bei 7 000 km Ho¨he vonNe = 61010 cm−3 und v=25 km s−1
ergibt sich Fkin = 8 J m
−2s−1. Dies ist etwa zwei Gro¨enordnungen kleiner als die ge-
samten Energieverluste der Korona (z.B. Wa¨rmeleitungsverlust der Korona  600 J
m−2s−1). Dabei ist noch nicht beru¨cksichtigt, da das spikulare Material zum gro¨ten
Teil auch wieder zuru¨ckfallen mu (s.u.) und dadurch der Korona wieder Energie
entzieht. Die kinetische Energie von Spikulae spielt damit in der Energiebilanz der
Chromospha¨re{Korona Region eine untergeordnete Rolle. Nach Athay and Holzer
[1982] kann aber die potentielle Energie, die Spikulae beim Aufsteigen gewinnen,
eine Rolle in der Energiebilanz spielen. Sie betrachten groe Mengen von Material,
welche durch einen initialen Impuls im Gravitationsfeld der Sonne oberhalb der bal-
listischen Ho¨he geschossen werden und damit im Vergleich zum Energieinhalt des
initialen Impulses potentielle Energie gewinnen. Diese Energie wird bei Ru¨ckkehr in
die Chromospha¨re durch Abbremsung in innere Energie umgewandelt. Athay and
Holzer [1982] scha¨tzen ab, da in dieser Betrachtungsweise Spikulae eine fundamen-
tale Rolle in der Energiebilanz zwischen Chromospha¨re und Korona und fu¨r die
Heizung der Chromospha¨re spielen, und sie ko¨nnten sogar fu¨r die koronale Heizung
verantwortlich sein, wenn sie Ho¨hen von 50 000 km u¨berschreiten. Allerdings sind
diese Ho¨hen nie beobachtet worden, obwohl man natu¨rlich nicht wei, wie hoch das
spikulare Material noch steigt, wenn es in H verschwindet. Selbst wenn man davon
ausgeht, da EUV Spikulae die Fortsetzung von H Spikulae darstellen (Abschnitt
3.3), so erreichen selbst diese derartige Ho¨hen nicht. Daru¨berhinaus gibt es keinen
Hinweis aus Beobachtungen, die diese Theorie stu¨tzt, so da man davon ausgehen
kann, da Spikulae in der Energiebilanz eher eine untergeordnete Rolle spielen.
3.2 Modelle von Spikulae 25
Der totale Massenflu von Spikulae von 0:01Nev liegt mit den obigen Parametern in
der Gro¨enordnung von 1019 m−2s−2. Dies ist um zwei Gro¨enordnungen gro¨er als
der Massenflu des Sonnenwindes. Somit spielen Spikulae eine fundamentale Rolle
bei der Massenbilanz zwischen Chromospha¨re und Korona und stellen vielleicht
sogar die Quelle fu¨r den Sonnenwind dar [Pneuman and Kopp, 1977]. Andererseits
folgt daraus auch, da der gro¨te Teil des spikularen Materials wieder zuru¨ck in die
Chromospha¨re flieen mu, obwohl man es bis heute nicht unmittelbar beobachtet
hat. Dies ist noch eine der oenen Fragen.
Dieser Abschnitt hat deutlich gemacht, da Spikulae durch ihr Ha¨ugkeit eine fun-
damentale Rolle in der Wechselwirkung zwischen Chromospha¨re und Korona spielen.
Wa¨hrend man davon ausgehen kann, da sie weniger zur Energiebilanz und auch
wahrscheinlich nicht zur koronalen Heizung beitragen (obwohl dies fru¨her ha¨ug er-
achtet wurde), so ist doch gesichert, da sie eine wichtige Rolle in der Massenbilanz
spielen. Vielleicht sind sie sogar von fundamentaler Bedeutung fu¨r die Beschleuni-
gung des Sonnenwindes. Ein vollsta¨ndiges Modell von Spikulae, welches ihre Ur-
sache, ihre Kinematik und ihre Morphologie vertra¨glich mit den Beobachtungen
erkla¨rt, ko¨nnte somit der Schlu¨ssel fu¨r die Beschleunigung des Sonnenwindes sein.
3.2 Modelle von Spikulae
Eine Vielzahl von verschiedenen Mechanismen fu¨r die Ursache von Spikulae sind
vorgeschlagen worden, aber nach nunmehr u¨ber 40 Jahren seit dem ersten Modell
existiert noch keines, welches alle Pha¨nomene von Spikulae beschreibt und dabei al-
le relevanten physikalischen Prozesse beru¨cksichtigt. Es bestehen zwei grundlegende
Schwierigkeiten, das richtige physikalische Modell zu nden: erstens sind die physika-
lischen Eigenschaften von Spikulae selbst ungewi. Wie in Abschnitt 3.1 ausgefu¨hrt,
liegen typische Durchmesser von Spikulae nahe dem ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gen
erdgebundener Observatorien und es sind nach wie vor grundlegende Fragen u¨ber
ihre Morphologie oen, deren Antworten nur vage bekannt sind. Zweitens beru¨ck-
sichtigt die Mehrzahl von Modellen unterschiedliche physikalische Prozesse, so da
es oft schwierig ist, einen vernu¨nftigen Vergleich zwischen zwei Modellen zu ziehen.
Was fu¨r Anforderungen mu¨ssen an ein Modell gestellt werden? Es sollte alle grund-
legenden Pha¨nomene von Spikulae reproduzieren und dabei sa¨mtliche relevanten
physikalischen Prozesse beru¨cksichtigen. Diese sollen hier noch einmal stichpunkt-
artig zusammengefat werden (Abschnitt 3.1):
 Ho¨he (5 000{10 000 km)
 Durchmesser (500{1 500 km)
 Geschwindigkeiten (konstante (?) Plasmageschwindigkeit von 25{30 km s−1,
keine ballistische Flugbahn (?))
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 Lebensdauer (5-10 min)
 Massendichten (0.5{2.510−10 kg m−3)
 Elektronendichten (3{151016 m−3)
 Temperaturen (5 000{8 000 oder 10 000{15 000 K (?))
 Flache Dichte- und Temperaturprole mit der Ho¨he
 Ha¨ugkeit (1% der Sonnenoberfla¨che, 105{106 Spikulae zu jeder Zeit)
 Vorkommen (ausschlielich an den magnetischen Ra¨ndern der supergranularen
Zellen)
 sie bilden eine fundamentale Komponente der Chromospha¨re (sie mu¨ssen
"
leicht\ zu produzieren sein, d.h. der physikalische Mechanismus sollte ein
ga¨ngiger Prozess in der unteren Sonnenatmospha¨re sein)
Im na¨chsten Abschnitt werden die grundlegenden physikalischen Prozesse bestehen-
der Modelle in Worten beschrieben und, wenn mo¨glich, ihre Vorhersagen mit Beob-
achtungen verglichen. So erha¨lt man einen U¨berblick u¨ber die historische Entwick-
lung. In dem darauf folgenden Abschnitt werden die beiden am besten entwickelten
Modelle im Detail vorgestellt und verglichen. Die in dieser Arbeit durchgefu¨hrte
Datenanalyse soll dann u.a. Aufschlu daru¨ber geben, welches der beiden Modelle
die Daten ada¨quat beschreibt (Kapitel 6).
3.2.1 U¨berblick bestehender Modelle
Man kann die Modelle von Spikulae grob nach dem zugrunde liegenden physikali-
schen Mechanismus in vier Kategorien eingeteilen: Instabilita¨ten, magnetische Re-
konnexion, hydrodynamische Stowellen und Alfven Wellen. Diese Einteilung ist
nicht immer eindeutig, da einige Modelle mehrere Prozesse beru¨cksichtigen bzw.
verkoppeln.
Instabilita¨ten
Einige der ersten Modelle nehmen Instabilita¨ten als treibenden Mechanismus fu¨r
Spikulae an. Kuperus and Athay [1967] zeigen, da sich durch thermische Leitung
aus der Korona Wa¨rmeenergie in der oberen Chromospha¨re ansammelt, die durch
Abstrahlung nicht vollsta¨ndig abgebaut werden kann und so zu einem Anwachsen
des Gasdruckes fu¨hrt. Dies geschieht so lange, bis der Druck sich in jet{a¨hnlichen
Strukturen entla¨dt. Die damit verbundene Instabilita¨t ist der Rayleigh{Taylor In-
stabilita¨t a¨hnlich. Kopp and Kuperus [1968] erweitern dieses Modell, indem sie die
Magnetfeldtopologie oberhalb des chromospha¨rischen Netzwerkes beru¨cksichtigen.
Bessy and Kuperus [1970] und auch van Tend [1979] untersuchen die Morphologie
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der nach diesem Modell resultierenden Jets in einer idealisierten, isothermen Chro-
mospha¨re. Es zeigt sich, da diese weder die Dimensionen noch die physikalischen
Bedingungen von beobachteten Spikulae repra¨sentieren.
Defouw [1970] zeigt, da die Chromospha¨re bei U¨berschreitung der Temperatur von
13 000 K konvektiv instabil wird und schla¨gt vor, da Spikulae die Konsequenz
dieser Instabilita¨t sind. Allerdings konzentriert sich Defouw’s Analyse mehr auf die
notwendigen Bedingungen fu¨r das Eintreten der Instabilita¨t als auf die Beschreibung
der daraus resultierenden Bewegungen. Somit ist nicht klar, ob diese tatsa¨chlich zu
Spikulae fu¨hren.
Rekonnexion
Pikel’ner [1969] und Uchida [1969] sind die ersten, die Rekonnexion der Magnetfeldli-
nien als Ursache fu¨r Spikulae vorschlagen. Demnach sollen an der Basis der Spikulae
Magnetfeldlinien unterschiedlicher Polarita¨t neu verschmelzen und dabei Material
in Form von Plasmoiden beschleunigen. Diese Plasmoiden identizieren die Auto-
ren als Spikulae. Die benutzten Modelle beider Autoren sind a¨hnlich, nur da bei
Uchida das Plasma zusa¨tzlich durch den starken Magnetfeldgradienten beschleunigt
wird. In dem Modell von Pikel’ner wird das Plasma zusa¨tzlich durch Wellen geheizt.
Die resultierenden Jets geben die Pha¨nomenologie von Spikulae gut wieder. Blake
and Sturrock [1985] vertreten die Position, da Spikulae, Makrospikulae und Sur-
ges (groe Massenauswu¨rfe nach Flares) die Manifestierung des gleichen Pha¨nomens
auf unterschiedlichen Skalen ist. Um ein Mechanismus fu¨r alle drei Pha¨nomene zu
nden, greifen sie u.a. die Modelle von Pikel’ner und Uchida wieder auf. Sie nden,
da Uchida’s Modell spikulare Ho¨hen und Geschwindigkeiten nicht reproduzieren
kann. Das Modell von Pikel’ner dahingegen reproduziert die kinematischen Eigen-
schaften von Spikulae (und auch von Surges) recht gut. Allerdings erscheint es nicht
klar, welcher Mechanismus in Pikel’ner’s Modell fu¨r den Zusammenhalt des spiku-
laren Materials verantwortlich ist. Blake and Sturrock [1985] schlagen dabei das
Vorhandensein zweier Magnetfeldkongurationen vor, bei denen die eine fu¨r die Re-
konnexion und damit fu¨r die treibende Kraft und die andere fu¨r die Kollimation
des Materials verantwortlich ist. Dies recht ku¨nstlich erstellte Magnetfeld versto¨t
allerdings gegen den letzten Punkt der obigen Forderungen an Spikulae{Modelle.
Auch in neuerer Zeit beginnt Rekonnexion als Mechanismus fu¨r Spikulae wieder
Beachtung zu erlangen. Die Arbeit von Karpen et al. [1995] ist ein anfa¨nglicher Ver-
such, unter Verwendung einer 2.5{dimensionalen Simulationen die verschiedensten
chromospha¨rischen Eruptionen aufgrund von Rekonnexion zu verstehen. Auch Yo-
koyama and Shibata [1995] berichten u¨ber einen Zusammenhang von Rekonnexion in
der Chromospha¨re und Auswu¨rfen von chromospha¨rischem Material. Allerdings sind
diese Untersuchungen noch in den Anfa¨ngen und noch nicht spezisch fu¨r Spikulae
durchgefu¨hrt worden.
Leider besteht bei allen Rekonnexionsmodellen das Problem, da zum einen an den
Fupunkten von Spikulae bis heute keine gegenpoligen Magnetfelder beobachtet
wurden und zum anderen Rekonnexion bei weitem nicht so ha¨ug auf der Sonne
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gesehen wird, um fu¨r die 105 { 106 Spikulae auf der Sonne aufzukommen. Dies
kann natu¨rlich einerseits auf unzureichende Beobachtungen zuru¨ckzufu¨hren sein,
aber auch ein Hinweis darauf sein, da Rekonnexion nicht der treibende Mechanis-
mus fu¨r Spikulae ist. Daru¨berhinaus ist Rekonnexion immer mit bi{direktionalen
Jets verbunden. Auch dafu¨r gibt es keine Hinweise aus Beobachtungen.
Hydrodynamische und Stowellenmodelle
Die Idee, da Spikulae die Manifestierung einer vorbeilaufenden hydrodynamischen
Stowelle ist, ist urspru¨nglich von Unno and Kawabata [1955] vorgeschlagen worden.
In diesem Modell wird eine hydrodynamische Welle durch die turbulenten Bewegun-
gen in der Konvektionszone erzeugt und breitet sich nach oben in die Chromospha¨re
aus. Da die Plasmadichte mit der Ho¨he abnimmt, die Wellenfludichte bei gleichem
Querschnitt aber konstant bleiben mu (dissipationsfreies Plasma angenommen),
so wird die Sto¨rung des Geschwindigkeitsvektors immer gro¨er und eine Stowelle
bildet sich aus. Uchida [1961] erweitert diese Stowellentheorie, indem er die Wel-
len entlang des Magnetfeldes fu¨hrt, um so die la¨ngliche Struktur der Spikulae zu
erkla¨ren. Es ist bemerkenswert, wie fru¨h die Grundidee der Wellengeneration in der
Konvektionszone und das Aufstauen zu einer Stowelle aufkam und wie wenig sie
sich von einigen spa¨teren Modellen unterscheidet.
Verschiedene Autoren fu¨hren die Idee mit magnetohydrodynamische (MHD) Wellen
weiter aus. Osterbrock [1961] nimmt an, da Fast Moden in der Konvektionszone
generiert werden, die aufwa¨rts propagieren und sich in der unteren Chromospha¨re
zu Stowellen entwickeln. Dort koppeln sie ihre Energie in Stowellen der Slow Mo-
de ein, die chromospha¨risches Material aufwa¨rts schieen und Spikulae generieren,
indem sie die U¨bergangszone nach oben dru¨cken. Parker [1964] speziziert den Pro-
ze der Generation der Wellen in der Photospha¨re genauer und folgert, da die
Bewegung in den Granulen und Supergranulen in einem vertikalen Magnetfeld eher
einem Monopol als dem sonst u¨blichen Quadrupol gleicht und es so zu einer erho¨hten
Produktion von magneto{akustischen Wellen (Fast Mode) kommt, die sich daru¨ber-
hinaus auch hauptsa¨chlich entlang des Magnetfeldes ausbreiten. Eine quantitative
Ausfu¨hrung dieser Theorie ndet sich bei Wentzel and Solinger [1967]. Auch Unno
et al. [1974] bescha¨ftigen sich genauer mit den Eekten von akustischen Wellen, die
entlang des Magnetfeldes gefu¨hrt werden und so eine Manifestierung von Spikulae
sein sollen. Eine Arbeit von Campos [1984] identiziert Spikulae als Durchgang von
akustischen Gravitationswellen und setzt die nahezu konstante Geschwindigkeit der
Spikulae mit der Phasengeschwindigkeit der Wellen in Verbindung. Dies ist aller-
dings sehr a¨hnlich dem Modell, welches Hollweg [1982] entwickelt hat (s.u.).
Alle bis hier genannten Arbeiten diskutieren nur die Prinzipien der Generation von
Spikulae und sind leider nicht detailliert genug, um ihre Gu¨ltigkeit zu u¨berpru¨fen.
Desweiteren gehen sie nicht auf alle Beobachtungsmerkmale von Spikulae ein und
ko¨nnen so nicht als vollsta¨ndiges Modellkonzept fu¨r Spikulae angesehen werden. Mit
dem Beginn der achtziger Jahre konnten durch den Fortschritt der Rechnerleistungen
immer mehr Modelle numerisch simuliert werden und wurden so immer vollsta¨ndiger
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und realistischer. Diese A¨ra ist nahezu zeitgleich, aber unabha¨ngig voneinander mit
drei verschiedenen Modellen von Suematsu et al. [1982], Hollweg [1982] und Hollweg
et al. [1982] begonnen worden.
Suematsu et al. [1982] untersuchen die zeitliche Entwicklung eines Druckimpulses an
der unteren Grenze der Chromospha¨re numerisch in einem eindimensionalen Modell.
In diesem hydrodynamischen Szenarium breitet sich der Impuls vertikal entlang des
Magnetfeldes aus und entwickelt sich zu einer Stowelle. Diese trit auf die U¨ber-
gangszone und treibt sie mit hohen Geschwindigkeiten ( 55 km/s) auf spikulare
Ho¨hen. Das chromospha¨rische Material hinter der angehobenen U¨bergangszone iden-
tizieren die Autoren als Spikula, da sie realistische Werte fu¨r die Dichte erhalten
und die Dichte- und Temperaturprole relativ flach sind. Allerdings besitzt das auf-
schieende Material aufgrund der adiabatischen Expansion eine etwas zu niedrige
Temperatur. Da die Spikula nur mit einer einzigen Stowelle generiert wird, ist ihre
Bewegung in diesem Modell ballistisch und zeigt zu hohe Geschwindigkeiten. Das
Modell suggeriert aufgrund des Druckimpulses ein Aufleuchten in chromospha¨ri-
schen Linien an der Basis der Spikula und die Autoren schlagen vor, da bright
points, die schon lange zuvor im Zusammenhang mit Spikulae beobachtet wurden,
die Manifestierung dieses Mechanismus sind. Allerdings zeigen aktuelle Beobachtun-
gen [Suematsu et al., 1995], da solch ein Aufleuchten eher auftritt, nachdem die
Spikula sich entwickelt hat und nicht gleichzeitig mit ihrer Entstehung. Das Modell
beru¨cksichtigt bis heute keine Ionisations- und Strahlungseekte und behandelt das
Magnetfeld nur als Fu¨hrungsschiene mit konstanter Querschnittsfla¨che und bedarf
daher noch einigen Weiterentwicklungen.
Das sogenannte rebound shock Modell wurde urspru¨nglich von Hollweg [1982] vorge-
schlagen und im Laufe der Zeit immer weiter entwickelt [Sterling and Hollweg, 1988;
Sterling and Mariska, 1990; Cheng, 1992a,b,c]. In dem Modell wird ein Geschwin-
digkeitsimpuls an der Basis einer starren magnetischen Fluro¨hre angenommen und
die Entwicklung der Plasmaeigenschaften in der Fluro¨hre verfolgt, indem die hy-
drodynamischen Gleichungen numerisch gelo¨st werden. Hollweg [1982] und Ster-
ling and Hollweg [1988] untersuchen die fundamentalen Eigenschaften des Systems
unter Beru¨cksichtigung der Vergro¨erung des Fluro¨hrenquerschnitts, vernachla¨ssi-
gen dabei aber Eekte, die auf Strahlungsverluste, Wa¨rmeleitung und Ionisation
zuru¨ckzufu¨hren sind. Da sie eine Anfangssto¨rung von etwa 1 km/s annehmen, was
der Gro¨enordnung der granularen Bewegung entspricht, betrachten sie das Zusam-
menschlagen von magnetischen Fluro¨hren (
"
granular bueting\) als eigentlichen
Treiber der Spikulae. Dieser Mechanismus wurde auch schon zuvor von Roberts
[1979] vorgeschlagen, der Spikulae als Resonanzerscheinung dieses Zusammenschla-
gens erkla¨rt, nur da sein Modell nicht zeitabha¨ngig ist und somit weder Aussagen
u¨ber das zeitliche Verhalten noch irgendwelche thermodynamischen Parameter ma-
chen kann. A¨hnlich dem Modell von Suematso et al. [1982] entwickelt sich die vom
Geschwindigkeitsimpuls resultierende akustische Gravitationswelle zu einer Stowel-
le und treibt die U¨bergangszone nach oben. Allerdings entwickelt sich bei Hollweg
[1982] eine ganze Kaskade von Stowellen. Diese sogenannten rebound shocks resul-
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tieren daher, da etwas von dem angehobenen Material aufgrund der Gravitation
wieder nach unten sinkt und dann wieder nach oben propagiert. Eine akustische
Gravitationswelle kleiner Amplituden (linear) zieht einen oszillierenden Hohlraum
(
"
wave wake\) hinter sich her. Die nun hier auftretenden rebound shocks sind ei-
ne Konsequenz dieses oszillierenden Hohlraums im nicht{linearen Fall. Jeder dieser
Stowellen trit nacheinander auf die U¨bergangszone und hebt sie so stufenweise an.
Jede einzelne Anhebung entspricht wie bei Suematsu et al. [1982] einer ballistischen
Bahn, nur die Bahn aller Anhebungen insgesamt ist davon verschieden, so da kei-
ne hohen Anfangsgeschwindigkeiten notwendig sind. Das chromospha¨rische Material
hinter der aufsteigenden U¨bergangszone repra¨sentiert durch seine mittlere Geschwin-
digkeit, seiner Dichte und den relativ flachen Dichte- und Temperaturprolen gut
die beobachteten Eigenschaften von Spikulae. Sterling and Hollweg [1988] erweitern
das Modell und untersuchen den Einflu verschiedener Anfangsparameter auf die re-
sultierende Spikula und ko¨nnen so eine ganze Reihe von Spikulae unterschiedlicher
Morphologie erzeugen. Auerdem untersuchen sie Langzeiteekte des oszillierenden
Hohlraums und nden heraus, da die Spikula nicht wieder zuru¨ckfa¨llt, sondern
sich ein neues hydrostatisches Gleichgewicht einstellt. Sterling and Mariska [1990]
stellen fest, da dies eine Konsequenz der Nichtberu¨cksichtigung des Strahlungs-
verlustes ist und erweitern das Modell dahingehend (allerdings nur mit einer sehr
groben Beschreibung). Mit diesem neuen Modell ist es aber schwierig, Spikulae auf
realistische Ho¨hen zu katapultieren. Auch ein ada¨quates Temperaturprol la¨t sich
so nicht gewinnen. Cheng [1992 a,b] implementiert eine bessere Beschreibung des
Strahlungsverlustes und beru¨cksichtigt auch Ionisationsprozesse. Seine Simulations-
ergebnisse zeigen eine bessere U¨bereinstimmung mit den Beobachtungen. Allerdings
beru¨cksichtigt er nur eine Fluro¨hre mit konstanter Querschnittsfla¨che.
Wa¨hrend bei den vorhergehenden Modellen immer nur eine lokalisierte Quelle ange-
nommen wird, untersuchen Andreev and Kosovichev [1994] die Auswirkungen einer
u¨ber mehrere hundert Kilometer vertikal ausgedehnten, externen Druckquelle auf
eine Fluro¨hre. Dies ist in der Tat bei den komplexen Wechselwirkungen zwischen
Plasma und Magnetfeldern an den Ra¨ndern der supergranularen Zellen nicht unrea-
listisch. Sie benutzen eines dem rebound shock a¨hnlichen Modell unter Beru¨cksich-
tigung von Strahlungsverlusten und erhalten so Spikulae mit durchaus realistischen
Ho¨hen und Geschwindigkeiten, die auch sonst gut mit Beobachtungen vergleichbar
sind.
Statt wie bei Suematsu et al. [1982] einen Druckimpuls in der unteren Atmospha¨re
anzunehmen, untersuchen Shibata et al. [1982] die Auswirkungen eines Druckim-
pulses in der oberen Chromospha¨re, um die Entstehung von Surges zu simulieren.
Sterling et al. [1993] fu¨hren unter Beru¨cksichtigung von Wa¨rmetransport und Strah-
lungsverlusten eine Reihe von Simulationen dazu durch und sind die ersten, die die
Ergebnisse dieses Szenariums als Spikulae identizieren. Strukturen mit spikularen
Eigenschaften resultieren dann, wenn die angenommene Druckquelle hinreichend
ra¨umlich ausgedehnt ist, so da die mittlere und obere Chromospha¨re instantan
aufgeheizt wird. Die Autoren schlagen Rekonnexion zwischen kleinen magnetischen
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Dipolen und dem vertikalen Netzwerkfeld als mo¨gliche Heizursache vor. Das aufge-
heizte Gas expandiert in die Korona und in einigen Fa¨llen entstehen Strukturen,
deren Ho¨he, Dichte und Temperatur (Werte und Prole) mit denen von Spikulae
vergleichbar sind. Dadurch, da das direkt aufgeheizte Plasma die Spikula bildet,
treibt der Druckgradient das Plasma entgegen der Gravitation nach oben, was eine
nicht{ballistische Trajektorie zur Folge hat. Dieses Modell braucht die Aufweitung
des Fluro¨hrenquerschnitts nicht zu beru¨cksichtigen, da sie in dieser Ho¨he keine
Rolle mehr spielt. Allerdings hat auch dieses Modell einen a¨hnliches Problem wie
das von Suematsu et al. [1982], da es ein Aufleuchten vor der Spikulaegeneration
voraussagt, entgegen den Untersuchungen von Suematsu et al. [1995], die ein solches
gerade danach beobachten. Daru¨berhinaus ist die vorgeschlagene Energiequelle fu¨r
den Druckimpuls sehr spekulativ und es ist fragwu¨rdig, ob dieser Mechanismus ein
allgemeiner der Chromospha¨re ist (letzter Punkt in den Forderungen oben).
Alfven Wellen
Viele Autoren versuchen, Spikulae mit Alfven Wellen als Treiber zu simulieren. A¨hn-
lich wie bei dem rebound shock Modell u¨bt die granulare Bewegung in der Photo-
spha¨re eine jetzt torsionale Geschwindigkeitssto¨rung auf die magnetische Fluro¨hre
aus. Hollweg et al. [1982] nden heraus, da solch eine Sto¨rung von der Gro¨enord-
nung 1{3 km/s an der Basis der Fluro¨hre vertikal propagierende Alfven Wellen in
der Fluro¨hre treiben kann. In nicht{linearer Betrachtung steilen sich diese auf und
bilden Fast Moden Stowellen, die die U¨bergangszone nach oben treiben. Hollweg
[1992] fu¨hrt a¨hnliche Untersuchungen unter Beru¨cksichtigung von Stowellen der
Slow Mode durch, die sich zusa¨tzlich zu den Stowellen der Fast Moden ausbilden
und dem alfvenischen Impuls folgen. Obwohl diese Betrachtungen keine Strahlungs-
verluste beru¨cksichtigen, sind die resultierenden Strukturen nicht immer gro genug
und manchmal auch zu ku¨hl um Spikulae zu repra¨sentieren. Kudoh and Shibata
[1996] erweitern die Simulation mit einer kontinuierlichen Quelle fu¨r Alfven Wel-
len mit zufallsverteilten Amplituden, welche das Zusammenschlagen der granularen
Fluro¨hren sicherlich am besten beschreibt. Sie erhalten realistischere Spikulae, ob-
wohl die gro¨ten Ho¨hen von 10 000 km nicht erreicht werden. Mariska and Hollweg
[1985] erweitern die Modelle, indem sie Strahlungsverluste und Wa¨rmeleitung mit-
beru¨cksichtigen. Sie nden heraus, da sich die Morphologie der Strukturen in Bezug
auf Spikulae eher verschlechtert. Allerdings betrachten Mariska and Hollweg [1985]
typische Atmospha¨renparameter einer aktiven Region im Gegensatz zu den vorhe-
rigen Arbeiten, die eine Atmospha¨re der ruhigen Sonne zugrunde legen. Spikulae
werden in aktiven Regionen aber nicht beobachtet. Daru¨berhinaus benutzen Ma-
riska and Hollweg [1985] nur eine Fluro¨hre konstanten Querschnitts, wa¨hrend die
anderen Autoren eine sich mit der Ho¨he verbreiternde Fluro¨hre betrachten. Cargill
et al. [1997] verwenden ein a¨hnliches Alfven Wellen Szenarium unter Benutzung ei-
nes zweidimensionalen MHD Codes ohne Beru¨cksichtigung von Strahlungsverlusten
und Wa¨rmeleitung. Auch sie benutzen eine Anfangskonguration vergleichbar der
einer aktiven Region und nden keine zufriedenstellende Spikulae. Es la¨t sich also
folgern, da noch weitere Arbeiten an diesem Modell in der Zukunft bezu¨glich der
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Generation von Spikulae durchgefu¨hrt werden mu¨ssen. Allerdings la¨t sich vermu-
ten, da die resultierenden Spikulae bei fehlenden Strahlungsverlustprozessen schon
zu klein und kalt sind, da sich bei Beru¨cksichtigung dieser die Situation eher ver-
schlechtert. Eine Behandlung von Ionisationseekten steht daru¨berhinaus noch aus.
Haerendel [1992] schla¨gt ebenfalls ein Modell vor, bei dem Spikulae von Alfven Wel-
len getrieben werden, legt aber im Vergleich zu den oben genannten Modellen einen
vo¨llig anderen physikalischen Mechanismus zu Grunde: die Da¨mpfung von Alfven
Wellen durch Sto¨e zwischen Ionen und Neutralteilchen. Auch in seinem Modell
werden Alfven Wellen in der Photospha¨re, etwa durch Bewegungen in den Granulen
generiert, die entlang des Magnetfeldes aufwa¨rts propagieren. Durch das Vorhan-
densein von Neutralteilchen in der Chromospha¨re kommt es, a¨hnlich wie in der
irdischen Ionospha¨re, zu einer Da¨mpfung der Wellen in einem schmalen Frequenz-
band, die zusa¨tzlich eine mittlere nach oben gerichtete Nettokraft auf das Plasma
ausu¨bt. Wellen ho¨herer Frequenzen werden zu schnell geda¨mpft, wa¨hrend Wellen
niedrigerer Frequenz mit nur geringer Wechselwirkung bis in die Korona propa-
gieren. Einfache Parameterabscha¨tzungen von Haerendel [1992] zeigen, da diese
Nettokraft die Gravitationskraft u¨berwinden kann und zu einer nicht ballistischen
Bahn des Plasmas fu¨hrt, welches Temperaturen in der Gro¨enordnung von 15 000 K
annimmt. De Pontieu [1996] fu¨hrt mit diesem Modell 1.5 dimensionale numerische
Simulationen durch. Dabei entwickelt er zwei verschiedene numerische Modelle: ein
nicht{lineares hydrodynamisches Modell, welches mit den analytischen Ausdru¨cken
der Wellenda¨mpfungskraft und -heizung erga¨nzt wird und ein nicht{lineares MHD
Modell. Er beru¨cksichtigt Eekte durch Ionisation und Strahlungsverluste (letzteres
allerdings nicht beim MHD Modell), vernachla¨ssigt aber Wa¨rmeleitungsprozesse.
Die Simulationsergebnisse zeigen Strukturen, die in den meisten Charakteristiken
mit Spikulae u¨bereinstimmen.
Man kann zusammenfassend sagen, da in der Vergangenheit eine Vielzahl von Mo-
dellen fu¨r die Generation von Spikulae vorgeschlagen worden sind, aber noch keines
der hier vorgestellten Modelle alle beobachteten Pha¨nomene von Spikulae unter
Beru¨cksichtigung aller relevanten physikalischen Prozesse erkla¨rt. Die Modelle, die
die erfolgsversprechendsten Resultate liefern und dabei am weitesten entwickelt sind,
sind zweifelslos das rebound shock und das Alfven Wellen Da¨mpfungs Modell. Diese
sollen im folgenden Abschnitt detaillierter vorgestellt werden.
3.2.2 Rebound Shock und Alfven Wellen Da¨mpfung: zwei Modelle im
Detail
In dem rebound shock Modell [Hollweg, 1982; Sterling and Hollweg, 1988; Sterling
and Mariska, 1990; Cheng, 1992a,b,c] werden die hydrodynamischen Gleichungen
in einer Fluro¨hre betrachtet. Der Kanalisierungseekt des Magnetfeldes B hat zur
Folge, da die Gleichungen nur in einer Dimension mit Variationen entlang der Feld-
linie in z{Richtung betrachtet werden mu¨ssen. Die Querschnittsfla¨che A(z) ist dabei
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eine Funktion der Ho¨he z in dem Sinne, da B  A(z) konstant ist. Die Erhaltungs-
gleichungen fu¨r Masse, Impuls und Energie lauten in dieser Geometrie
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Dabei ist p der Gasdruck, g die Sonnenbeschleunigung, Stotal die Zusammenfassung
sa¨mtlicher externer Energiequellen und -senken und F noch andere zu beru¨cksichti-
gende Kra¨fte. Die Gesamtenergie E setzt sich dabei wie folgt zusammen:
E =
1
2
v2 +
p
γ − 1 + Eion : (3.6)
Eion ist die mit Ionisationsprozessen verbundene Energie und γ der Adiabatenexpo-
nent.
In den Arbeiten von Hollweg [1982] und Sterling and Hollweg [1988] werden diese
Gleichungen mit F = 0, Stotal = 0 und Eion = 0 numerisch gelo¨st. Sie beru¨cksichti-
gen eine realistische Variation von A(z). Die nicht{linearen Glieder in den Gleichun-
gen liefern das Ergebnis des im vorigen Abschnitts beschriebenen rebound shocks.
Interessant ist auch eine lineare Behandlung obiger Gleichung fu¨r eine Fluro¨hre
konstanten Querschnittes. Dies fu¨hrt zu einer Wellengleichung der Form einer Klein{
Gordon{Gleichung. Deren Lo¨sung fu¨hrt bei einer impulsiv angeregten Welle in der
Fluro¨hre zu einer Wellenfront, die mit einer charakteristischen Phasengeschwindig-
keit der Fluro¨hre aufwa¨rts propagiert und einen Hohlraum hinter sich herzieht, der
mit einer von der Geometrie der Fluro¨hre abha¨ngigen Frequenz auf und ab schwingt
[Rae and Roberts, 1982]. Die nicht{lineare Entwicklung dieser Hohlraumschwingung
liefert den rebound shock. Ein Ergebnis aus diesen Arbeiten ist in Abbildung 3.3
dargestellt. Dort erkennt man die U¨bergangszone, wie sie im Laufe der Zeit von
einer Reihe von Stowellen aufwa¨rts getrieben wird.
Sterling and Mariska [1990] erweitern diese Simulationen, indem sie Wa¨rmeleitung
und Strahlungsverlust beru¨cksichtigen, d.h. sie benutzen Stotal = SL − Ls, aber
weiterhin Eion = F = 0. Dabei ist
SL =
@
@z
 

@T
@z
!
; (3.7)
mit  als Wa¨rmeleitfa¨higkeit entlang des Magnetfeldes (die senkrecht zum Feld
ist demgegenu¨ber vernachla¨ssigbar). Die Temperatur in ihrem Modell genu¨gt der
idealen Gasgleichung
p = NkT : (3.8)
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Abbildung 3.3: Ho¨he der U¨bergangszone (durchgezogene Linie) mit der Zeit. Die
gestrichelten Linien repra¨sentieren die Trajektorien der rebound shocks [Sterling and
Hollweg, 1988].
N ist dabei die Teilchenanzahldichte. Die Strahlungsverluste werden durch
Ls = NeN(H
+)Qs(T ) (3.9)
modelliert, wobei Qs(T ) die temperaturabha¨ngige Strahlungsverlustfunktion fu¨r op-
tisch du¨nne Plasmen ist, die bei gegebener Temperatur die Abstrahlung sa¨mtlicher
Linien aller vorhandenen Ionen beru¨cksichtigt (Abbildung 5.17). Diese Funktion
wurde von einer Reihe von Autoren evaluiert [z.B. Rosner et al., 1978] und wird
in Abschnitt 5.6.2 detaillierter behandelt (Abbildung 5.17). Wie oben beschrieben,
liefert dieses Modell keine zufriedenstellenden Spikulae, da aufgrund der Strahlungs-
verluste die nach der ersten Stowelle folgenden rebound shocks so schwach sind,
da keine groen Ho¨hen und Temperaturen mehr in den resultierenden Strukturen
erreicht werden.
Cheng [1992a,b] erweitert Stotal noch weiter in der Form, da er auch Absorptions-
prozesse beru¨cksichtigte: Stotal = SL − Ls + Sa. Dabei ist die Heizung des Plasmas
durch Absorption gegeben durch
Sa = NeN(H
+)Qa(T ) ; (3.10)
wobei Qa analog zu Gleichung (3.9) die gebunden{frei und frei{frei Absorptionen von
Wassersto beinhaltet. Auerdem beru¨cksichtigt Cheng [1992a] die Ionisation von
Wassersto (Eion = N(H
+)  13:6 eV in Gleichung (3.6)), indem er die Elektronen-
dichte Ne und die Temperatur mit Hilfe der Saha{Gleichung numerisch bestimmt.
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Auf das genaue Verfahren soll hier aber nicht weiter eingegangen werden. Weitere
externe Kra¨fte benutzt er nicht (F = 0). Daru¨berhinaus benutzt Cheng [1992b] eine
weitaus bessere Beschreibung der Strahlungsverluste, da in der optisch dichten Chro-
mospha¨re der Strahlungsverlust nach Gleichung (3.9) keine ada¨quate Beschreibung
ist. Er beru¨cksichtigt den Strahlungsverlust dort, indem er die Strahlungstransport-
und statistischen Gleichgewichtsgleichungen fu¨r die zwei in dieser Region repra¨sen-
tativen Linien Mgii K und Ly lo¨st. Auch dieses Verfahren soll hier nicht na¨her
erla¨utert werden. Mit dieser erweiterten Modellierung wird der totale Strahlungs-
verlust im Vergleich zu der Arbeit von Sterling and Mariska [1990] herabgesetzt und
die rebound shocks sind wieder stark genug, um die U¨bergangszone auf spikulare
Ho¨hen und die Strukturen auf entsprechende Temperaturen zu bringen. Leider be-
handelt Cheng [1992a,b,c] nur einen konstanten Fluro¨hrenquerschnitt A(z) = A =
konst., aber nichtsdestotrotz ist das rebound shock Modell in dieser Form das meist
entwickelte und allgemein anerkannte Spikulae{Modell.
Haerendel [1992] entwickelt ein Spikulae{Modell, welches auch Wellen als Treiber
von Spikulae annimmt, aber der Impulsu¨bertragungsmechanismus ein vo¨llig anderer
ist. Er postuliert durch Ionen{Neutralgas Kopplung geda¨mpfte Alfven Wellen als
Treiber. Dazu geht er von folgenden Grundgleichungen aus:
mjNj
d~vj
dt
= eNj

~E + ~vj  ~B

−X
k
Njjk(~vj − ~vk) (3.11)
~j = eNe(~vi − ~ve) (3.12)
r ~B = 0~j (3.13)
r ~E = −@
~B
@t
: (3.14)
Dabei ist Nj die Teilchenanzahldichte der j{ten Teilchenspezies (Elektronen, Io-
nen oder Neutralteilchen), ~vj deren Geschwindigkeit, e die Elementarladung, jk die
Stofrequenz zwischen den Spezies j und k, ~j die Stromdichte und ~E bzw. ~B das
elektrische bzw. magnetische Feld. So repra¨sentieren die Gleichungen in der Rei-
henfolge die Impulserhaltung, die Denition der Stromdichte und das Ampere’sche
und Faraday’sche Gesetz, wobei im ersteren der Verschiebungsstrom vernachla¨ssigt
ist (Na¨herung kleiner Frequenzen). Diese Gleichungen werden linearisiert, wobei das
Hintergrundmagnetfeld homogen in z{Richtung angenommen wird: ~B = B0z^. Fu¨r
die Sto¨rgro¨en wird dann ein Wellenansatz angenommen, so da
fEx; by; vx; vyg  exp (ikzz − i!t) : (3.15)
Dabei ist ! die Frequenz und kz die Wellenzahl in z{Richtung der Welle. Aus Glei-
chung (3.11) und (3.12) la¨t sich dann unter Beru¨cksichtigung verschiedener Na¨he-
rungen
jx =
tot
B20
i!
 
1− i n
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!
ni
!
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ableiten. Dabei ist tot = i + n die Gesamtmassendichte und n = mnNn die
Massendichte der Neutralteilchen . Aus Gleichung (3.13) und (3.14) la¨t sich leicht
die Wellengleichung fu¨r das elektrische Feld konstruieren, was dann mit dem Wel-
lenansatz (3.15) und der Stromdichte aus (3.16) zu folgender Dispersionsrelation
fu¨hrt: 
!
k
2
= v2ph = v
2
A
 
1− i n
tot
!
ni
!
: (3.17)
Dabei ist zu beru¨cksichtigen, da in die Alfven Geschwindigkeit vA die Gesamtmas-
sendichte tot eingeht, d.h. die Pra¨senz von Neutralteilchen vermindert die Alfven
Geschwindigkeit. Der Imagina¨rteil in der Dispersionsrelation (3.17) zeigt, da es zur
Wellenda¨mpfung kommt, die auf die endliche Dauer der Kopplung zwischen Ionen
und Neutralteilchen zuru¨ckzufu¨hren ist. Bei einem vollsta¨ndig ionisierten Plasma
verschwindet der Imagina¨rteil und (3.17) geht in die bekannte Dispersionsrelation
von Alfven Wellen u¨ber. Diese Da¨mpfung erlaubt es, Impuls von der Welle auf das
Plasma zu u¨bertragen. Dieser U¨bertrag soll nun bestimmt werden. by kann aus dem
Ampere’schen Gesetz (3.13) unter Beru¨cksichtigung der Inhomogenita¨t des Hinter-
grundmediums berechnet werden [De Pontieu, 1996]:
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Damit folgt dann die u¨ber eine Wellenperiode gemittelte Lorentzkraft ~j  ~B
Fz = jxby =
n
B20
!2
2nivA
E2x ; (3.19)
oder, wenn man noch ~E = ~v  ~B0 beru¨cksichtigt
Fz = n
!2
2nivA
v2y : (3.20)
Das bedeutet, da durch die Wellen eine Nettokraft in z{Richtung auf das Plasma
ausgeu¨bt wird. Dies ist die sogenannte nicht{lineare ponderomotorische Kraft, die
schon von Hollweg [1978] auf verschiedene Pha¨nomene im Sonnenwind angewendet
wurde und nach Allen et al. [1990] fu¨r signikanten Massentransport in der Erd-
magnetospha¨re verantwortlich ist. Im ungeda¨mpften Fall wu¨rde sich diese zu Null
mitteln. Allein die Pra¨senz der Neutralteilchen und deren endliche Stozeiten mit
den Ionen liefern eine von Null verschiedene Kraft, die immer in Wellenausbrei-
tungsrichtung zeigt. Nun ist es einfach, die mittlere Energiedissipationsrate Hw zu
bestimmen
Hw = n
!2
ni
v2y = jxEx = 2vAFz : (3.21)
Haerendel [1992] postuliert die Kraft aus Gleichung (3.20) als Treiber fu¨r Spikulae.
Um dies zu u¨berpru¨fen, setzt er diese gleich der Gravitationskraft totg auf der Sonne
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und nimmt in Gleichung (3.20) typische Parameter fu¨r Spikulae an: B0 = 10 G,
Ni = 3:5  1010 cm−3, Nn = 1:5  1010 cm−3 und ni  70 Hz. Er erha¨lt so
v2y =
 
17:8 km=s
f
!2
; (3.22)
wobei f die Wellenfrequenz in Hertz ist. Nimmt man nun an, da die Geschwindig-
keitsamplitude unterhalb der lokalen Alfven Geschwindigkeit bleibt (100 km/s mit
obigen Parametern), so mu die Frequenz 0.18 Hz u¨berschreiten. Andererseits soll-
ten die Wellen auch nicht zu schnell geda¨mpft werden, damit sie das Plasma noch
auf typische Spikulenho¨hen von 10 000 km treiben ko¨nnen. Das bedeutet
vA
=(vph) = 2vA
tot
n
ni
!
 10 000 km ; (3.23)
was f  0:6 Hz impliziert. So gibt es ein schmales Frequenzband, in dem geda¨mpfte
Alfven Wellen spikulares Plasma entgegen der Gravitationskraft aufwa¨rts treiben
ko¨nnen. Weiterhin scha¨tzt Haerendel [1992] die dissipierte Energie mit Gleichung
(3.21) ab, indem er annimmt, da die auftreibende Kraft hauptsa¨chlich durch die
Gravitationskraft kompensiert wird und erha¨lt damit
Hw  2vAtotg = 4:4  10−3 Jm−3s−1 : (3.24)
Dieser Energiezuwachs wird hauptsa¨chlich durch Strahlungsverluste balanciert, so
da ein Gleichsetzen mit Gleichung (3.9) eine Temperatur von der Gro¨enordnung
15 000 K liefert, was in guter U¨bereinstimmung mit den Beobachtungen ist. Hae-
rendel’s [1992] Modell u¨berzeugt durch seine Simplizita¨t, allerdings liefert er nicht
mehr als die hier vorgestellten Parameterabscha¨tzungen und bleibt somit den Be-
weis schuldig, ob die resultierenden Strukturen tatsa¨chlich spikulare Eigenschaften
haben.
De Pontieu [1996] fu¨hrt auch numerische Simulationen dazu durch. Er benutzt dabei
die Gleichungen (3.3) bis (3.6), wobei er die Eekte der Ionisation mit beru¨cksichtigt
(Eion = Ne  13:6 eV). Auf Details dazu soll hier aber nicht eingegangen werden. Er
implementiert das Modell von Haerendel [1992], indem er F = Fz in Gleichung (3.4)
verwendet und fu¨r Stotal in Gleichung (3.5)
Stotal = Hw + vFz +Hbg − Ls (3.25)
ansetzt. Dabei ist vFz die Arbeit, die die Welle an dem Plasma verrichtet, Hbg
eine Hintergrundheizrate und Ls der Energieverlust durch Strahlung. Fu¨r letzteres
verwendet De Pontieu [1996] sowohl die optisch du¨nne Na¨herung nach Gleichung
(3.9) sowie den exakteren optisch dichten Fall analog zu Cheng’s [1992b] Ansatz.
Er beru¨cksichtigt keine Wa¨rmeleitung. Die Ergebnisse der Simulationen zeigen, da
tatsa¨chlich spikulare Strukturen entstehen und das Modell von Haerendel [1992]
durchaus zu dem rebound shock Modell konkurrenzfa¨hig ist. Diese beiden Modelle
stellen bis heute die meist aktzeptierten Modelle fu¨r Spikulae dar.
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3.3 Spikulae in UV und EUV
Abschnitt 3.1 hat gezeigt, da der Massenflu in die Korona durch Spikulae um zwei
Gro¨enordnungen gro¨er als der Massenflu des Sonnenwindes ist. Daraus folgt, da
der gro¨te Teil des spikularen Materials wieder zuru¨ck in die Chromospha¨re flieen
mu. Nur sieht man ein Zuru¨ckfallen, zumindest in den polaren Gebieten, bei den
wenigsten Spikulae. In den UV und EUV Linien der U¨bergangszone wird eine sy-
stematische mittlere Rotverschiebung im chromospha¨rischen Netzwerk beobachtet,
welche auf einen groskaligen abwa¨rts gerichteten Flu von Material mit einer Tem-
peratur der Gro¨enordnung von 100 000 K hindeutet. Eine der ersten Beobachtun-
gen dieser Rotverschiebung wird von Doschek et al. [1976] gemacht. Sie untersuchen
Dopplerverschiebungen der Siiv, Civ, Oiv, Nv und Ov Linien relativ zu chromo-
spha¨rischen Linien. Auer der Ov Linie zeigen alle anderen Linien eine relative mitt-
lere Rotverschiebung mit einer Geschwindigkeitsamplitude bis zu 15 km/s. Spa¨tere
Beobachtungen wie z.B. die aktuellen Messungen von Brekke et al. [1997] und Chae
et al. [1998] mit SUMER auf SOHO besta¨tigen diesen Trend auch fu¨r weitere Li-
nien der U¨bergangszone mit a¨hnlichen Amplituden zwischen 5 und 15 km/s. Diese
systematische Rotverschiebung wird nur in Linien der U¨bergangszone und nicht in
koronalen Linien beobachtet.
Ein abwa¨rtiger Massenflu von 8 km/s multipliziert mit einer typischen Elektronen-
dichte von 1010 cm−3 und der Oberfla¨che der Sonne ergibt eine obere Grenze fu¨r
den gesamten abwa¨rtigen Elektronenflu von 8  1019 m−2s−1. Dies auf den wahren
Elektronenflu zu korrigieren ist nicht trivial, da nicht klar ist, wie gro der relative
Anteil der Regionen mit Abflu zur Gesamtoberfla¨che der Sonne ist. Abscha¨tzungen
des Korrekturfaktors reichen von 8  1014 bis 1:3  1019 m−2s−1 fu¨r den abwa¨rtigen
Massenflu [Feldman et al., 1979; Dere et al., 1984; 1987]. Ohne aufwa¨rts flieendes
Material wu¨rde dieser die Korona in einigen tausend Sekunden vernichten. Daru¨ber-
hinaus gibt die Korona noch sta¨ndig Masse an den expandierenden Sonnenwind
ab. Da der maximale abwa¨rts gerichtete Flu von der gleichen Gro¨enordnung ist,
wie der abgescha¨tzte aufwa¨rts gerichtete durch Spikulae bei 3 000 km (Abschnitt
3.1), wird allgemein angenommen, da diese beiden unmittelbar zusammenha¨ngen
[Pneuman and Kopp, 1977; Athay and Holzer, 1982]. Das spikulare Material hat
eine Temperatur von der Gro¨enordnung 10 000 K. Kein auf groen Skalen abwa¨rts
flieendes Material, welches als zuru¨ckfallendes spikulares Material gedeutet wer-
den ko¨nnte, ist in diesem Temperaturbereich je beobachtet worden. Andererseits
wird auch kein groskaliges aufwa¨rts flieendes Material im Temperaturbereich von
100 000 K beobachtet. Somit liegt es aus Gru¨nden der Kontinuita¨t nahe, da der
abwa¨rtige Flu, der im EUV bei 100 000 K beobachtet wird durch das in die Chro-
mospha¨re zuru¨ckfallende spikulare Material erzeugt wird. Wie das spikulare Plasma
allerdings von einem 10 000 K zu einem 100 000 K Plasma evolviert, ist bis heute
nicht gekla¨rt. Klar ist nur, da ein gigantisches Massenzirkulationssystem zwischen
der Chromospha¨re und der Korona arbeitet, und klar ist auch, da 1% des korona-
len Materials in den Sonnenwind entschwindet, wa¨hrend 99% in die Chromospha¨re
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zuru¨ckkehren mu¨ssen.
Wenn das spikulare Material tatsa¨chlich auf Temperaturen der U¨bergangzone auf-
geheizt wird, so mu die Frage nach einem ada¨quaten Heizmechanismus gestellt
werden. Withbroe [1983] bescha¨ftigt sich mit der Fragestellung, wie hoch Spikulae
steigen mu¨ssen, um auf koronale Temperaturen aufgeheizt zu werden. EUV Beobach-
tungen deuten darauf hin, da ein eventueller Heizmechanismus in Ho¨hengebieten
von weniger als 15 000 km stattnden mu. Er verbindet diese Ho¨he mit typischen
Ho¨hen von H Spikulae, wobei nicht klar ist, woher er diese Angabe hat, da sie nach
Abschnitt 3.1 ein wenig zu gro erscheint. Eine Heizung auf koronale Temperaturen
stellt er selbst in Frage, da seine Beobachtungen auch mit Material erkla¨rt werden
ko¨nnen, welches nur bis 100 000{200 000 K aufgeheizt wird und dann wieder zuru¨ck-
fliet. Die Menge an Energie, die beno¨tigt wird, um Spikulae auf diese Temperaturen
zu heizen, ist um eine Gro¨enordnung kleiner als die, die notwendig ist, um sie auf
koronale Temperaturen zu bringen.
Sterling and Hollweg [1984] schlagen einen Heizmechanismus vor, bei dem sie ei-
ne bereits formierte Spikula als resonanten Hohlraum betrachten. Dieser Hohlraum
entsteht, da die Spikula an ihrem oberen Ende von der Korona begrenzt wird, wo
eine viel kleinere Alfven Geschwindigkeit vorherrscht als in der Spikula selber. Da-
hingegen ist sie am unteren Ende durch die Photospha¨re und Chromospha¨re be-
grenzt, in denen die Alfven Geschwindigkeit eine stark ansteigende Funktion der
Ho¨he ist. Beide angrenzenden Regionen ko¨nnen Alfven Wellen reflektieren und so
Wellenenergie in der Spikula speichern. Die Autoren zeigen, da in der Photospha¨re
generierte Alfven Wellen in den Hohlraum eindringen ko¨nnen und Wellen diskreter
Resonanzfrequenzen darin gefangen werden, die bei Vorhandensein eines Dissipa-
tionsmechanismus die Spikula aufheizen ko¨nnen. Sie schlagen anlehnend an eine
Arbeit von Hollweg [1984] turbulente Kolmogorov{Kaskaden vor, die die Energie
zu immer gro¨eren Wellenzahlen transportieren und diese u¨ber mikroskopische Pro-
zesse dissipieren. Sterling and Hollweg [1984] scha¨tzen ab, da die Spikula so mit
einer Rate von 20 000 K in 10 s aufgeheizt werden kann. Diese Heizrate ist zu hoch,
um mit Beobachtungen u¨bereinzustimmen, aber sie beru¨cksichtigen weder Energie-
verluste durch Strahlung noch durch Ionisation. Sie argumentieren mit einfachen
Abscha¨tzungen (keine Modellrechnung), da bei Beru¨cksichtigung dieser Verluste
die Spikula wa¨hrend ihrer typischen Lebensdauer durchaus auf einige 100 000 K
aufgeheizt werden kann.
Eine Aufheizung des spikularen Materials auf einige 100 000 K wa¨re eine natu¨rli-
che Erkla¨rung fu¨r das Verschwinden von Spikulae in H. Allerdings wu¨rde es auch
implizieren, da spikulare Strukturen in EUV Spektren zu sehen sein mu¨ssen. Er-
ste, indirekte Hinweise darauf wurden schon recht fru¨h von Brueckner and Nikolas
[1973] mit Messungen mit geringem ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gen geliefert. Auf-
grund der a¨hnlichen Skalenho¨hen des Emissionsgradienten von UV und EUV Linien
am Limb zum einen und der Anzahl der Spikulae nach Gleichung (3.1) zum an-
deren, interpretieren sie spikulare Emission als Ursache fu¨r die u¨berschu¨ssige EUV
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Emission am Limb.
Um den Beitrag von Spikulae an der EUV Emission am Limb zu bestimmen, kann
eine theoretische Randerhellungskurve (limb brightening) mit Gleichung (2.13) be-
rechnet und mit den beobachteten Werten verglichen werden. Mariska and With-
broe [1975] wenden dieses Verfahren unter Annahme einer kugelsymmetrischen Mo-
dellatmospha¨re an. Der beste Fit an ihre Daten liefert vernu¨nftige Atmospha¨ren{
Parameter und sie ko¨nnen dadurch ein empirisches Modell fu¨r die Ra¨nder und Zen-
tren des chromospha¨rischen Netzwerkes entwerfen. Die durchgezogene Linie in Ab-
bildung 3.4 zeigt den besten Fit fu¨r die gemittellten Flu¨sse der Ovi 1032 A Reso-
nanzlinie. Wie man erkennt, sagt das Zwei{Komponenten Modell allerdings andere
Emissionen direkt oberhalb des Limbs voraus: dort wird oensichtlich mehr Licht
emittiert. Mariska and Withbroe [1975] deuten diesen U¨berschu als EUV emittie-
rende Spikulae. In einer weiteren Arbeit [Withbroe and Mariska, 1976] erweitern sie
das Modell mit einem emittierenden Anteil durch spikulare Inhomogenita¨ten und
fanden, da dieser mit 20% die besten Anpassungen an die Randerhellungskurven
der EUV Linien von Cii, Ciii, Niii und Ovi lieferte. Letztere ist als durchgezogene
Linie in Abbildung 3.4 eingetragen.
In einer spa¨teren Arbeit wenden Mariska et al. [1978] das Modell auf hochaufgelo¨ste
NRL Skylab Daten an und nden keine derartig u¨berzeugende U¨bereinstimmung.
Eine weitere Untersuchung von Kanno [1978] zeigt, da fu¨r Formationstemperatu-
ren zwischen 30 000 und 200 000 K nahezu die gesamte Emission oberhalb des Limbs
durch EUV Spikulae erzeugt wird. Bei ho¨heren Temperaturen erha¨lt auch er wieder
den 20% Anteil von Withbroe and Mariska [1976]. Withbroe [1983] gelingt mit dem
Modell eine gute Anpassung und er ndet eine Skalenho¨he des Emissionsgradienten
oberhalb des Limbs von 2000  300 km, was gut mit der Skalenho¨he der Anzahl
von Spikulae nach Gleichung (3.1) u¨bereinstimmt. Die Daten implizieren, da der
Groteil der EUV Emission von Linien kleiner gleich 200 000 K stammt und, wie
oben schon erwa¨hnt, von Ho¨hen unterhalb 15 000 km. Er interpretiert diese EUV
Emission mit einer du¨nnen U¨bergangsschicht, die sich dynamisch um die kalten Spi-
kulae legt und so den U¨berang zur Korona darstellt. Nach Withbroe [1983] stammt
die EUV Strahlung nur von dieser du¨nnen Schicht.
Mit der Erho¨hung des ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gens der EUV Spektrometer bis
zu 100 sind vor allem mit dem NRL HTRS auf der Spacelab 2 Mission (s. Abschnitt
4.2) die Feinstrukturen der Sonne untersucht worden. So sind von Dere et al. [1983]
erstmals chromospha¨rische Jets direkt in den Ci und Siii Linien identiziert worden,
die eine a¨hnliche Morphologie und Kinematik wie H Spikulae aufweisen. Tabelle 3.2
stellt deren beider Eigenschaften gegenu¨ber. Bis auf die Lebensdauer sind alle auf-
gelisteten Parameter in einem realistischen Rahmen a¨hnlich. Die Autoren erkla¨ren
die ku¨rzere Lebensdauer von EUV Spikulae damit, da Spikulae nur bei ihrer maxi-
malen Temperatur EUV Strahlung abgeben. Die Autoren liefern keine eins{zu{eins
Korrelation mit H Spikulae. Abbildung 3.5 zeigt die identizierten Jets in der Ci
1 560 A Linie. Dort sind Linienprole und Dopplerverschiebungen der Ci 1 560 A
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Abbildung 3.4: Vergleich von Randerhellungsmessungen (Punkte und Dreiecke) mit
einem kugelsymmetrischen Atmospha¨ren{Modell (gestrichelt) und einem kugelsym-
metrischen Modell mit einem 20% Anteil von spikularer Emission (durchgezogen).
 entspricht dem radialen Abstand vom Sonnenzentrum in Sonnenradien [Withbroe
and Mariska, 1976].
Linie einem nahezu simultan aufgenommenne H Spektrioheligramm gegenu¨berge-
stellt. Die Aufnahmen reichen vom Scheibenmittelpunkt bis zum no¨rdlichen Limb.
Durch Vergleich der einzelnen Aufnahmen kann der Zusammenhang zwischen den
chromospha¨rischen Jets und den H Mottles untersucht werden. Bei den identi-
zierten Jets 3,4,5 und 11 ndet man einen Zusammenhang zu Mottles, wa¨hrend das
bei den anderen nicht der Fall ist. Somit erha¨lt man eine Korrelation in 4 von 12
Fa¨llen, die natu¨rlich nicht u¨berzeugend ist. Anders ist es beim Zusammenhang von
Mottles und dem Linienprol der Ci Linien. Nahezu alle Mottles sind mit einem
symmetrischen Prol hoher Intensita¨t korreliert. Dies ist in guter U¨bereinstimmung
mit gemessenen Prolen von H Mottles. Cook et al. [1984] untersuchen Spektren
der Civ 1 548 A Resonanzlinie und nden spikulare Strukturen am Limb. Allerdings
geben sie nur ihre Morphologie wieder und untersuchen nicht ihre Kinematik. Ihre
Eigenschaften sind in Tabelle 3.2 zusammengestellt.
Spikulae sind in der Civ 1 548 A Resonanzlinie und auch in anderen Linien von
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Abbildung 3.5: Linienprole von Ci 1 560 A (jeweils Mitte) und die nahezu simul-
tan aufgenommenen Spektroheliogramme in H-0.6 A (jeweils links). Dazu sind die
gemessenen Dopplergeschwindigkeiten entlang der Sichtlinie der Ci Linie eingetra-
gen (jeweils rechts). Die Positionen der identizierten chromospha¨rischen Jets sind
durchnummeriert [Dere et al., 1983].
weiteren Autoren beobachtet worden, allerdings sind Versuche, mit Hilfe der Spek-
tren eine eins{zu{eins Korrelation zwischen H Spikulae und den EUV Spikulae zu
erlangen, bis heute nicht u¨berzeugend gelungen [Cook et al., 1984; Brueckner et al.,
1986; Dere et al., 1987]. Allerdings berichten viele Autoren immer wieder von einzel-
nen Beispielen, bei denen eine entsprechende Verbindung vorzuliegen scheint [Dere
et al., 1986, De Pontieu, 1998]. Seit SOHO existieren eine Vielzahl von Images der
Sonne in verschiedenen Linien der U¨bergangszone mit einem ra¨umlichen Auflo¨sungs-
vermo¨gen von bis zu 100. Diese zeigen deutliche spikulare Strukturen am Limb und
es ist eine zentrale Fragestellung, ob und wenn ja, wie diese Strukturen mit den
klassischen H Spikulae zusammenha¨ngen.
Untersuchungen von Bohlin et al. [1975] an Heii Spektroheliogrammen zeigen verein-
zelnt spikulare Strukturen, die im Vergleich zu bisher bekannten Spikulae ungleich
gro¨ere Skalen haben. Die Autoren fu¨hren fu¨r dieses Pha¨nomen den Namen Ma-
krospikulae ein. Sie sind gro¨er (mehrere 10 000 km hoch, 4 000{11 000 km breit),
besitzen eine la¨ngere Lebensdauer (10{40 min) und haben ho¨here Geschwindigkei-
ten (20{100 km/s) als H Spikulae. Der fundamentale Unterschied ist allerdings,
da Makrospikulae ausschlielich in koronalen Lo¨chern vorkommen, also oensicht-
lich nur in Gebieten oener Magnetfeldlinien. Auch Withbroe et al. [1976] berichten
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H Spikulae Ci Jets Civ Jets Makrospikulae
Ho¨he (103 km) 5{10 { 7{15 6{35
Breite (103 km) 0.5{1.5 0.7{3   2.2 3.6{11
Lebensd. (min) 5{10 0.7  3 8{45
Geschw. (km/s) 25  20 ? 20{140
T (103 K) 10{15 16 100 10
Ne (1010 cm−3) 3{15 10 ? 1
Bohlin et al., 1975
Referenz Kapitel 3.1 Dere et al., 1983 Cook et al., 1984 Withbroe et al., 1976
Dere et al., 1989
: Gemessene Ausdehnung entlang des Spaltes
Tabelle 3.2: Eigenschaften von spikularen Strukturen im UV und EUV im Vergleich
zu H Spikulae.
von derartigen Massenauswu¨rfen am polaren Limb in den Linien von Ly 1216 A,
Cii 1335 A, Ciii 977 A und Oiv 554 A. Sie untersuchen zwei Beispiele und nden
dort sogar Geschwindigkeiten von bis zu 140 km/s. Abscha¨tzungen von Withbroe
et al. [1976] zeigen, da die beno¨tigte Energie, um eine Makrospikula zu erzeugen,
um zwei Gro¨enordnungen gro¨er sein mu, als die zur Erzeugung von einer H
Spikula notwendig ist. Auch Dere et al. [1989] beobachten Makrospikulae mit dem
hochauflo¨senden NRL HTRS Spektrographen der Spacelab 2 Mission und nden
a¨hnliche Eigenschaften. Diese sind in Tabelle 3.2 zusammengefat und den ande-
ren Jets gegenu¨bergestellt. Es mu bemerkt werden, da nahzu alle Autoren von
einer nicht ballistischen Trajektorie der Makrospikulae berichten. Moe et al. [1975]
versuchen, Makrospikulae mit H Spikulae zu korrelieren, kommen aber zu keinem
positiven Ergebnis. Tabelle 3.2 zeigt, da Makrospikulae eine relativ geringe Dichte
besitzen. Withbroe et al. [1976] folgern daraus, da sie deshalb viel lichtschwa¨cher in
H sind und fu¨hren dies auf die mangelnde Korrelation bei Moe et al. [1975] zuru¨ck.
Allerdings ist der fundamentale Unterschied zwischen H Spikulae und Makrospi-
kulae, da letztere nur vereinzelt und ausschlielich in koronalen Lo¨chern auftreten.
Letzteres macht es fragwu¨rdig, da Makrospikulae tatsa¨chlich nur
"
groe\ Spikulae
sind, deren Treiber besonders energiereich sind, oder ob sie nicht tatsa¨chlich ein
vo¨llig anderes Pha¨nomen darstellen.
Tabelle 3.2 fat die Eigenschaften der hier diskutierten Strukturen nochmal zu-
sammen und stellt diese gegenu¨ber. Nach ihrer Morphologie a¨hneln Civ Jets eher
Makrospikulae mit dem Unterschied, da erstere auch auerhalb koronaler Lo¨cher
vorkommen. Somit ko¨nnte man vermuten, da die ersten drei Klassen unmittelbar
miteinander zusammenha¨ngen und ihnen der gleiche physikalischen Mechanismus
zugrunde liegt, wa¨hrend Makrospikulae eher mit Surges oder sogenannten explo-
sive events vergleichbar sind. Wie bereits erwa¨hnt, steht der Beweis dieser beiden
Aussagen allerdings noch aus.
Da in dieser Arbeit Spikulae im EUV untersucht werden, mu¨ten streng genommen
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alle in der Beobachtung beschriebenen Strukturen erstmal als EUV{Jets bezeichnet
werden, um den Namen Spikulae fu¨r die traditionellen in H beobachteten Spikulae
reserviert zu lassen, da eine eindeutige Zuordnung beider Pha¨nomene noch nicht
erbracht ist. Viele Autoren legen groen Wert auf diese strikte Trennung, was dann
in einem wahren Namenszoo fu¨r verschiedene Sonnenpha¨nomene endet. Dies soll
hier nicht verfolgt werden, sondern alle im folgenden beschriebenen EUV{Jets wer-
den Spikulae genannt, da sie in ihrer Morphologie diesen sehr a¨hnlich sind. Wenn
von traditionellen Spikulae die Rede ist, so wird explizit H Spikulae als Begri
verwendet.
Spikulae sind bei weitem noch nicht vollsta¨ndig verstanden. Weder ihr ursa¨chlich
treibender Mechanismus noch ihre Wechselwirkung mit der U¨bergangszone und Ko-
rona sind bekannt. Fu¨r ersteres sind weitere, zeitlich und ra¨umlich hochauflo¨sende
Beobachtungen in H und den Caii H und K Linien erforderlich, um die Pha¨nome-
nologie der H Spikulae eindeutiger zu denieren. Dies ist notwendig, um die Suche
nach einem ada¨quaten physikalischen Modell erfolgreich fortfu¨hren zu ko¨nnen. Fu¨r
letzteres mu¨ssen hochauflo¨sende UV und EUV Spektren von Spikulae untersucht
werden, um zu bestimmen, ob und wenn ja, wie sie sich aufheizen und welche Rolle
sie damit in der gesamten Massenbilanz der Chromospha¨re und Korona einnehmen.
Dies ist Gegenstand dieser Arbeit und das EUV Spektrometer SUMER auf SOHO
bietet ideale Voraussetzungen fu¨r eine dahingehende Untersuchung.
45
4 Das Experiment
4.1 Die SOHO{Mission
Die SOHO{Mission ist im Rahmen des Solar Terrestrial Science Program (STSP)
von der European Space Agency (ESA) und National Aeronautics and Space Admi-
nistration (NASA) entwickelt worden. Die wissenschaftliche Zielsetzung von SOHO
ist die Untersuchung von physikalischen Prozessen in der Sonnenatmospha¨re und
dem Sonnenwind sowie die Struktur im Sonneninneren und die Variabilita¨t der Son-
nenstrahlung zu detektieren. Dazu wurde SOHO am 2. Dezember 1995 in einen
Halo{Orbit um den Lagrange Punkt L1 des Erde{Sonne Systems geschossen, der et-
wa 1.5 Millionen Kilometer von der Erde entfernt liegt. Der Halo{Orbit besitzt eine
Periode von 180 Tagen und hat den Vorteil, da sich das Observatorium auerhalb
der Erdmagnetospha¨re bewegt und ferner die Sonne permanent beobachtet werden
kann.
Die Instrumentierung von SOHO ist in Tabelle 4.1 aufgelistet. Die Instrumente
ko¨nnen nach dem jeweiligen wissenschaftlichen Ziel in drei Hauptgruppen eingeteilt
werden: Helioseismologie, Fernerkundung der Sonnenatmospha¨re und in situ Teil-
chenmessungen. Mit Hilfe der Helioseismologie kann das Sonneninnere durch Druck{
und Gravitationswellen sondiert werden. Dafu¨r sind lange Beobachtungsreihen von
Oszillationen auf der Sonnenoberfla¨che erforderlich, die durch Registrierungen von
Geschwindigkeits{ und Intensita¨tsa¨nderungen mit hohem Auflo¨sungsvermo¨gen ge-
wonnen werden. Hauptziel dabei ist es, den Teil des solaren Eigenschwingungsspek-
trums zu messen, der von der Erde aus aufgrund der Erdrotation und Sto¨rungen in
der Atmospha¨re nicht zuga¨nglich ist. Dies sind die sehr kleinen (harmonischer Grad
von l < 6) und groen (l > 300) Schwingungsmoden. Daru¨berhinaus wird die Varia-
tion der Sonnenabstrahlung bzw. der Solarkonstanten gemessen. Zur Beobachtung
der Sonnenatmospha¨re besitzt SOHO verschiedene Teleskope, die Pha¨nomene in der
Photospha¨re, Chromospha¨re und U¨bergangszone bis hin zur Korona untersuchen
ko¨nnen. Spektrometer zeichnen Emissions{ und Absorptionslinien verschiedener Io-
nen auf, die in unterschiedlichen Regionen der Sonnenatmospha¨re vorhanden sind.
Dadurch ist es mo¨glich, Ru¨ckschlu¨sse auf Plasmaparameter wie Dichte, Tempera-
tur und Geschwindigkeit in den einzelnen Regionen zu ziehen. An der Position von
SOHO wird schlielich in situ die Elementen- und Isotopenzusammensetzung und
die Geschwindigkeits- und Energieverteilung der Teilchen im erdnahen Sonnenwind
gemessen. Durch Vergleich mit den Beobachtungen der Sonnenatmospha¨re erhot
man, Aufschlu u¨ber die Entstehung und Beschleunigung des Sonnenwindes zu ge-
winnen.
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Instrument Messung von: : :
Helioseismologie
GOLF
Global Oscillations at Low Frequency
: : : globalen Geschwindigkeits{ und Magnetfeldos-
zillationen mit l=0{3.
VIRGO
Variability of solar IRadiance and
Gravity Oscillations
: : :Strahlungsoszillationen mit l=0{7 und Varia-
tionen der Solarkonstanten.
SOI/MDI
Solar Oscillations Investigations/
Michelson Doppler Imager
: : :Geschwindigkeitsoszillationen bis zu einem har-
monischen Grad von l=4500.
Solare Atmospha¨renbeobachtungen
SUMER
Solar Ultraviolet Measurements of
Emitted Radiation
: : :Temperatur, Dichte und Geschwindigkeit in der
Chromospha¨re und Korona.
CDS
Coronal Diagnostic Spectrometer
: : :Temperatur und Dichte in der U¨bergangsregion
und Korona.
EIT
Extreme{ultraviolet Imaging
Telescope
: : :der zeitlichen Entwicklung chromospha¨rischer
und koronaler Strukturen.
UVCS
Ultra Violet Coronograph
Spectrometer
: : :Plasmaparametern in der a¨ueren Korona (1.3{
10 R).
LASCO
Large Angle Spectroscopic
COronograph
: : :der zeitlichen Entwicklung (Masse-, Impuls-
und Energietransfer) von koronalen Strukturen
(1.1{30 R).
SWAN
Solar Wind ANisotropics
: : :Anisotropien und zeitlichen Variationen im
Massenflu des Sonnenwinds.
In situ Sonnenwindmessungen
CELIAS
Charge, ELement and Isotope
Analysis System
: : :Energieverteilung und Ionenzusammensetzung
(Masse, Ladung, Ladungszustand) im Energiebe-
reich von 0.1{1000 keV/e.
COSTEP
COmprehensive SupraThermal and
Energetic Particle Analyzer
: : :Energieverteilung und Ionenzusammensetzung
(H+, He) im Energiebereich von 0.04{53 MeV/n
fu¨r Ionen und 0.04{5 Mev fu¨r Elektronen.
ERNE
Energetic and Relativistic Nuclei and
Electron experiment
: : :Energieverteilung und Ionenzusammensetzung
(H+, Ni) im Energiebereich von 1.4{540 MeV/n
fu¨r Ionen und 1{25 Mev fu¨r Elektronen.
Tabelle 4.1: Die Experimente auf SOHO.
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4.2 Das SUMER Experiment
Das rechts abgebildete, keilfo¨rmige Zeichen repra¨sentiert
Utu, den Sonnengott der Bewohner von Sumer (Mittel-
und Su¨d{Babylonien). Die Sumerer waren entscheidend
an der Schaung der altorientalischen Hochkultur, der alt-
mesopotanischen Kunst und der Entwicklung der babylo-
nischen Keilschrift und der darin verfaten Literatur ab
2 000 v.Chr. beteiligt. Das Zeichen fu¨r Utu ist einem Fragment des sumerischen
Epos Enmerkar und der Lord von Aratta entnommen, das in Nippur, einer Stadt im
heutigen Irak, gefunden wurde und heute im Museum der Universita¨t Philadelphia
ausgestellt ist. Es entha¨lt Hinweise auf die erste schriftliche Kommunikation in der
menschlichen Geschichte. Nach dem Epos war es Utu, der Enmerkar (Lord von Uruk
und Kulaba) inspirierte, keilfo¨rmige Schriftzeichen mit einem Rohrgriel auf weichen
Ton zu ritzen, diesen anschlieend zu trocknen und zu brennen und so Nachrichten
mit Hilfe eines Boten zum Lord von Aratta zu senden. Erst als es G.F. Grotefend
(1775{1853) gelang, die ersten Keilschriften 1802 in Go¨ttingen zu entziern, wurde
die mesopotanische Literatur der modernen Welt zuga¨nglich. Sie verdeutlicht, da
die Sumerer Utu einen starken Einflu auf die Entwicklung ihrer Fa¨higkeiten und
ihres Wohlstandes zuschrieben. In Erinnerung an das alte mesopotanische Volk, die
Sumerer, die die Sonne und den Sonnengott in einem solch hohen Mae verehrten,
heit das EUV Sonnenteleskop/Spektrometer auf SOHO SUMER: Solar Ultraviolet
Measurements of Emitted Radiation.
Da die Erdatmospha¨re die UV Strahlung nahzu komplett abschirmt, ist man zu
deren Messung auf Bereiche auerhalb der Atmospha¨re angewiesen. Erste spektrale
Untersuchungen wurden mit Raketenflu¨gen in den sechziger Jahre durchgefu¨hrt, um
die Chromospha¨re und die U¨bergangszone in einem Wellenla¨ngenbereich von 300{
2 950 A mit einer spektralen Auflo¨sung von 0.4 A zu untersuchen. Erste solare UV
Spektrallinien wurden dadurch identiziert [Pottasch, 1964].
Verschiedene UV Spektrometer flogen von 1973 bis 1974 auf dem Skylab Apol-
lo Telescope Mount (ATM): das Harvard College Observatory EUV Spektrometer
S055 und die Naval Research Laboratory Spektrometer S082A und S082B. Das S055
Spektrometer arbeitete in einem Wellenla¨ngenbereich von 280{1 340 A mit einer
spektralen Auflo¨sung von 1.6 A und einem ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gen von 500.
Bei einem totalem Blickfeld von 50  50 konnten vollsta¨ndige Abbildungen (Images)
der Sonne erstellt werden. Trotz der relativ niedrigen Auflo¨sungsvermo¨gen konnten
sowohl Zeitvariationen studiert [Vernazza et al., 1975] als auch spektroradiometri-
sche Messungen der Sonnenstrahlung in diesen Wellenla¨ngenbereich fu¨r verschiedene
Merkmale auf der Sonne durchgefu¨hrt werden [Reeves et al., 1977, Vernazza and Ree-
ves, 1978]. Das S082A konnte Wellenla¨ngen von 171{630 A aufnehmen und hatte ein
relativ hohes ra¨umliches Auflo¨sungsvermo¨gen von 2 − 300. Mit dem S082A wurden
hauptsa¨chlich eine Reihe von vollen Sonnenabbildungen aufgenommen [Tousey et
al., 1977]. Das S082B arbeitete in einem Bereich von 970{3 940 A und deckt damit
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den Bereich der Emissionslinien in der Chromospha¨re und unteren U¨bergangszo-
ne ab. Mit einem eektiven spektralen und ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gen von
= = 30 000 und 200  6000 [Bartoe et al., 1977] wurde eine Reihe von Aufnah-
men auf der Sonnenscheibe und kurz oberhalb (weniger als 20 Bogensekunden) des
Limbs gemacht. Eine ausfu¨hrliche Liste von Vero¨entlichungen dazu ndet sich bei
Mariska [1992].
Das Orbiting Solar Observatory 8 (OSO-8) hatte zwei UV Meinstrumente an Bord
und lieferte Daten in dem Zeitraum von 1975{1978. In den sechziger Jahren flogen
schon kleinere UV Instrumente auf OSO-4 und OSO-6, die Wellenla¨ngenbereiche
vergleichbar mit dem S055 beobachteten. Auf OSO-8 operierte das Laboratory for
Atmospheric and Space Physics Ultraviolet Spectrometer (LASP UVS) [Bruner,
1977] und das Laboratoire de Physique Stellaire et Planetaire (LPSP) Multichannel
Spektrometer [Bonnet et al., 1978]. Mit letzterem konnten fu¨r eine Vielzahl von so-
laren Merkmalen spezielle UV Linienprole mit einer spektralen Auflo¨sung von bis
zu 0.025 A vermessen werden [z.B. Vial, 1982]. Beide Instrumente konnten in einem
Wellenla¨ngenbereich von 1 200{2 000 A mit einem ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gen
von 300 daru¨berhinaus vollsta¨ndige Abbildungen der Sonne liefern. In diesem Zu-
sammenhang ist auch das Ultraviolet Spectrometer and Polarimeter (UVSP) auf
der Solar Maximum Mission (SMM), die 1980 gestartet wurde, zu nennen. In ei-
nem Wellenla¨ngenbereich von 1 170{1 800 A in zweiter und bis zu 3 600 A in erster
Ordnung lieferte auch dieses Spektrometer vollsta¨ndige Abbildungen der Sonne, ins-
besondere wa¨hrend ihres Maximums.
1985 konnten mit dem NRL High Resolution Telescope and Spectrometer (HRTS)
auf der Spacelab 2 Mission [Brueckner et al., 1986] u¨ber einen Zeitraum von fu¨nf Ta-
gen UV Spektren von feinen Strukturen auf der Sonnenscheibe mit einer spektralen
und ra¨umlichen Auflo¨sung von 50 mA und 1{200aufgenommen werden. Dies erlaubte
erstmals eine vernu¨nftige Statistik der Spektren zu erstellen. Das HRTS arbeitete
im Wellenla¨ngenbereich von 1 190{1 680 A und beobachtete damit Emissionslinien
der unteren U¨bergangszone. Das HRTS wurde auch schon zuvor auf verschiedenen
Raketenflu¨gen verwendet, um Abbildungen hoher Auflo¨sung von der Sonne zu ge-
winnen. Das HRTS war das erste Instrument, da spikulare Strukturen im EUV
detektierte [Dere et al., 1983] (s. Abschnitt 3.3).
Dieser Ru¨ckblick soll nur die wichtigsten der bisher gemachten solaren UV Messun-
gen vorstellen und erhebt nicht den Anspruch auf Vollsta¨ndigkeit. Vielmehr soll er
im Zusammenhang mit der folgenden Beschreibung deutlich machen, da mit den
exzellenten Kapazita¨ten von SUMER ein neues Kapitel der solaren UV Spektrosko-
pie begonnen wurde.
Die wissenschaftliche Zielsetzung von SUMER ist die Beobachtung des EUV Lichtes
mit einer Wellenla¨nge von 500{1 610 A. In diesem Wellenla¨ngenbereich liegen die
Emissionslinien von Atomen und Ionen bei einer Temperatur von 104 bis oberhalb
2106 K. Somit beobachtet SUMER die Chromospha¨re, die U¨bergangsregion und die
innere Korona. Abbildung 4.1 zeigt ausgewa¨hlte Emissionslinien im Wellenla¨ngen-
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Abbildung 4.1: Ausgewa¨hlte Emissionslinien von 150 bis 1 610 A und die dazu-
geho¨rigen Beobachtungsbereiche von SUMER, CDS, UVCS und EIT [Wilhelm et
al., 1995a].
bereich von 150 bis 1 610 A und Temperaturbereich von 104 bis 107 K. SUMER
beobachtet von 500 bis 805 A in zweiter Ordnung und von 661 bis 1 610 A in erster
Ordnung. In zweiter Ordnung kann ein Bereich von ungefa¨hr 22 A, in erster Ord-
nung ein Bereich von 44 A instantan beobachtet werden, was als spektrale Fenster
in Abbildung 4.1 angegeben ist. Zusa¨tzlich sind die Beobachtungsbereiche der Expe-
rimente EIT, UVCS und CDS mit eingetragen. Die U¨berlappungsgebiete erlauben
eine Interkalibrierung zwischen den einzelnen Experimenten.
SUMER kann Prole und Intensita¨ten von EUV Linien messen, Dopplerverschie-
bungen und Linienverbreiterungen detektieren und vollsta¨ndige Kartierungen der
Sonne im monochromatischen Licht durchfu¨hren. SUMER erreicht eine Winkelauf-
lo¨sung von bis zu 100. Das entspricht einer ra¨umlichen Auflo¨sung auf der Sonne
von etwa 750 km. Zur Beobachtung von dynamischen Prozessen kann eine zeitli-
che Auflo¨sung von 1 s, fu¨r bestimmte intensive Spektrallinien sogar bis zu 60 ms
erreicht werden. Das spektrale Auflo¨sungsvermo¨gen betra¨gt je nach beobachteter
Wellenla¨nge ==17 700{38 300, wobei  einem Bildelement (Pixel) entspricht.
Beobachtet man eine helle Spektrallinie, so kann man im Prinzip Linienverschie-
bungen und -verbreiterungen noch im Subpixelbereich auflo¨sen, wenn man gewisse
Annahmen u¨ber das Linienprol macht. Simulationen haben gezeigt [Wilhelm et al.,
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1995b], da Linienverschiebungen und -verbreiterungen bis zu 1/10 der Pixelgro¨e
bestimmt werden ko¨nnen. Damit erho¨ht sich das eektive Auflo¨sungsvermo¨gen u¨ber
dem gesamten Wellenla¨ngenbereich auf etwa 300 000, womit eine Dopplergeschwin-
digkeit von 1 km/s aufgelo¨st werden kann.
Der optische Aufbau von SUMER ist in Abbildung 4.2 gezeigt. SUMER besitzt
einen parabolischen Teleskopspiegel mit senkrechtem Lichteinfall und ist ein abbil-
denes Spektrometer in sogenannter Wadsworth{Anordnung, d.h. der Detektor steht
im Fokus des Gitters. Der gesamte Aufbau ist in einem Aluminiumgeha¨use unter-
gebracht, welches durch eine Eingangstu¨r verschlossen ist (nicht in Abbildung 4.2
gezeigt). Wa¨hrend des Startes und wa¨hrend Flugkorrekturen wird die Tu¨r geschlos-
sen. Zwischen der ersten und zweiten Blende ist ein elektrostatischer Abschirmme-
chanismus integriert, der das optische System vor einfallenden Sonnenwindteilchen
schu¨tzt. Das dargestellte Koordinatensystem bezieht sich auf das SOHO Referenz-
system. Die ESA hat noch ein instrumenteninternes Koordinatensystem (Xii; Yii)
eingefu¨hrt, bei dem +Xii in Richtung Westen und +Yii Richtung Norden (parallel
zur Sonnenrotationsachse) ist. Die SUMER Software verwendet allerdings das ein-
gezeichnete Koordinatensystem mit Yii = −Z und Xii = +Y . Es ist zu beachten,
da SUMER u¨ber Kopf auf SOHO installiert ist (d.h. Nord =^ Su¨d). Das gesamte
optische System besteht im Prinzip aus zwei parabolisch geformten Spiegeln, einen
planaren Spiegel und einem spha¨rischen konkaven Gitter, die alle aus Siliciumkarbid
Abbildung 4.2: Der optische Aufbau von SUMER. Gezeigt sind die durch das In-
strument gelenkten Randstrahlen. Durch Pfeile ist die Beweglichkeit der einzelnen
optischen Komponenten angedeutet [Wilhelm et al., 1995a].
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(SiC) bestehen. Das Licht fa¨llt durch die Eingangsblende auf den parabolischen Te-
leskospiegel, der es in die Spaltebene fokussiert. Der Spiegel kann bis zu 32 Bogen-
minuten um zwei senkrechte Drehachsen mit einer Drehrate von bis zu 300 Schritten
pro Sekunde bei 0.38 Bogensekunden pro Schritt gedreht werden. In der Spaltebe-
ne sind vier verschiedene Spaltgro¨en verwendbar (siehe Tabelle 4.2). Hinter der
Spaltebene ist eine Kamera (Rear{Slit Camera) nachgeschaltet, die den sichtbaren
Anteil des gebeugten Lichtes ausnutzt, um das SUMER Teleskop mo¨glichst genau
ausrichten zu ko¨nnen. Die Position des sichtbaren Limbs kann damit auf Bruchteile
von Bogensekunden bestimmt werden.
Das Licht fa¨llt dann auf den zweiten Parabolspiegel, der es kollimiert und u¨ber den
planaren Spiegel auf das Gitter lenkt. Dazwischen ist eine Lyot Blende geschaltet,
die gebeugtes Streulicht unterdru¨ckt. In der Brennebene des Gitters benden sich
zwei zweidimensionale Detektoren, die die Abbildung des Spaltes im monochroma-
tischen Licht in zwei spektralen Ordnungen gleichzeitig detektieren ko¨nnen. Es ist
dabei zu beachten, da sich die Spektren verschiedener Ordnung u¨berlappen. Will
man den gesamten spektralen Bereich erfassen, so kann man durch Drehen des pla-
naren Spiegels von 8:4 bis 17:5 (relativ zum einfallenden Strahl) alle Wellenla¨ngen
abtasten.
Die zwei Detektoren, die sich in der Brennebene des Gitters benden, sind in Ab-
bildung 4.3 dargestellt. Sie haben eine Gro¨e von 27  9:5 mm2, sind elektronisch
digitalisiert in 1024 (spektrale)  360 (ra¨umliche) Pixel, wobei jedes Pixel etwa ei-
ne Gro¨e von 26:5  26:5 m2 hat. Eine niederohmige Kaskade von microchannel
plates (MCP) detektiert und versta¨rkt den einfallenden Photonenstrom und eine
mehrschichtige cross delay{line (XDL) Anode fu¨hrt das Auslesen durch. Beide De-
tektoren besitzen in der Mitte Kaliumbromid (KBr) Fotokathoden, die von Pixel
280 bis 770 bei Detektor A und von 270 bis 758 bei Detektor B reichen. Links und
rechts davon sind die reinen (bare) MCP. Die Empndlichkeit der KBr Kathoden
ist weitaus ho¨her als die der reinen MCP, so da die meisten Untersuchungen in
diesem Bereich des Detektors stattnden. Andererseits erlaubt das Verha¨ltnis der
Intensita¨t einer nicht identizierten Spektrallinie, gemessen auf dem KBr und dem
reinen MCP, zwischen erster und zweiter Ordnung zu unterscheiden. Weiterhin kann
bei Linien mit sehr hoher Intensita¨t eine Sa¨ttigung des Detektors durch Benutzung
der reinen MCP vermieden werden. Fu¨r extrem helle Linien, wie die Ly Linie in
aktiven Regionen stehen daru¨ber hinaus die Ra¨nder des Detektors zur Verfu¨gung,
die mit Hilfe eines Gitternetzes vor den MCP das einfallende Licht abschwa¨chen
(attenuator). Sie reichen von Pixel 23 bis 56 und 982 bis 1016 bei Detektor A und
von Pixel 23 bis 53 und 970 bis 1005 bei Detektor B (Abbildung 4.3).
Nur Detektor A ist auf der Gitternormalen zentriert und entspricht somit der ex-
akten Wadsworth{Anordnung. Dies erlaubt eine gleichzeitige Fokussierung in x-
und y{Richtung. Detektor B liegt mit einem Abstand von 70.4 mm daneben. Nur
ein Detektor kann zu einer Zeit betrieben werden. Die Abbildung des Spaltes auf
den Detektor ist kleiner als die Ausdehnung des Detektors. Die am Rand liegenden
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Abbildung 4.3: Die beiden Detektoren in der Brennebene des Gitters [Wilhelm et
al., 1995a].
"
dunklen\ Pixel sind fu¨r Streulichtmessungen nu¨tzlich. Die Detektoren erfordern
ein weiteres Koordinatensystem (XD; YD), bei dem die ra¨umliche Richtung durch
YD = −Yii und die spektrale Richtung durch XD = −Xii deniert ist.
Das spektrale Auflo¨sungsvermo¨gen des Spektrographen la¨t sich mit Hilfe der Git-
tergleichung
m = d (sin + sin ) (4.1)
ableiten, wobei m die Ordnung (immer positiv bei SUMER), d die Gitterkonstante
und  und  der Einfall- bzw. Ausfallwinkel bezu¨glich der Gitternormalen ist. Die
Winkeldispersion erha¨lt man dann durch Dierenzierung von (4.1) nach :
d
d
=
m
d cos
: (4.2)
Die lineare Dispersion in Richtung x auf dem Detektor erha¨lt man dann mit
dx
d
= fS
d
d
=
fSm
d cos
: (4.3)
fS ist die Brennweite des Spektrometers und dx die Gro¨e eines Pixels. Das Spektro-
meter ist, zumindest im Zentrum von Detektor A, nach der Wadsworth{Anordnung
aufgebaut, d.h. die Brennweite ist gegeben durch
fS =
rG
1 + cos
: (4.4)
rG ist der Radius des spha¨risch konkaven Gitters. Da in fS der Einfallwinkel eingeht,
ist die Brennweite nach (4.1) auch von der Wellenla¨nge abha¨ngig. Mit Gleichung
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(4.3) und unter Beru¨cksichtigung der Geometrie ergibt sich damit fu¨r das spektrale
Auflo¨sungsvermo¨gen

d
=
mfS
d cos3 dx
: (4.5)
Mit den Werten aus Tabelle 4.2 erha¨lt man ein Auflo¨sungsvermo¨gen je nach Wel-
lenla¨nge von 17 700{38 300. Es soll nochmal darauf hingewiesen werden, da das
spektrale Auflo¨sungsvermo¨gen fu¨r bestimmte Fa¨lle auf bis zu 300 000 erho¨ht werden
kann.
Bei der Wadsworth{Anordnung wurde angenommen, da die Abbildung des Spaltes
in der Referenzwellenla¨nge r bei Detektor A auf der Gitternormalen liegt. Gleichung
(4.1) vereinfacht sich dann zu
mr = d sin : (4.6)
Der Einfallwinkel  kann mit Hilfe des planaren Spiegels zwischen 16:74 und 39:97
variiert werden. Dies entspricht dem Wellenla¨ngenbereich von r = 800 bis 1 592 A
in der ersten und von r = 400 bis 796 A in der zweiten Ordnung. Die instantane
Bedeckung der Detektoren mit Licht einer gewissen Wellenla¨nge ha¨ngt von der Wel-
lenla¨nge selber ab. Sie ist in Abbildung 4.4 gezeigt. Damit ergibt sich der gesamte,
vom Spektrometer erfate Wellenla¨ngenbereich zu 390{1 610 A. Es mu allerdings
bemerkt werden, da Beobachtungen von Wellenla¨ngen unter 500 A durch das star-
ke Abfallen des Reflexionsvermo¨gens von SiC in diesem Bereich nur eingeschra¨nkt
mo¨glich ist.
Abbildung 4.4: Spektrale Bedeckung in Abha¨ngigkeit der Pixeladressen fu¨r beide De-
tektoren [Wilhelm et al., 1995a].
Tabelle 4.2 fat die grundlegenden optischen Charakteristiken von SUMER noch ein-
mal zusammen. Auch bisher noch nicht genannte Daten werden der Vollsta¨ndigkeit
halber angegeben. Dieser Abschnitt soll nur einen Einblick in die Funktionsweise des
SUMER Instruments geben. Eine ausfu¨hrlichere Darstellung ndet sich bei Wilhelm
et al. [1995a]. Die Detektoren sind im Detail bei Siegmund et al. [1994] beschrieben.
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Teleskop
Brennweite 1 302.77 mm
Totales Blickfeld 640  640
Kleinste Schrittweite (N{S oder O{W) 0.3800
Schrittgeschwindigkeit 300 Schritte/s
Verfu¨gbare Spalte
100  30000; 100  12000; 0:300  12000; 400  30000
Spektrometer
Gitterkonstante 3 600.42 Linien/mm
Gitterradius rG 3 200.78 mm
Brennweite des Kollimators 399.6 mm
Versta¨rkungsfaktor 4.092 bei 800 A
(Verha¨ltnis von Gitter- 4.409 bei 1600 A
zu Kollimatorbrennweite)
Auflo¨sungsvermo¨gen 17 700{38 300
Wellenla¨ngenbereiche bei
Detektor A 390{805 A in zweiter Ordnung
780{1 610 A in erster Ordnung
Detektor B 330{750 A in zweiter Ordnung
660{150 A in erster Ordnung
Detektoren
Gro¨e 1 024  360 Pixel
(spektral  ra¨umlich)
Mittlere Pixelgro¨e 26.5  26.5 m
Tabelle 4.2: Optische Charakteristiken von SUMER.
4.3 Datenreduzierung
Wie aus dem vorherigen Abschnitt deutlich wird, ist SUMER ein sehr vielseitiges
und flexibles Instrument. Im Gegensatz zu z.B. EIT, welches nur Gesamtsonnenbil-
der in vier fest vorgegebenen Wellenla¨ngen beobachten kann, ko¨nnen bei SUMER
viele Parameter variiert werden, um Beobachtungen zu optimieren. Dazu geho¨ren
insbesondere der spektrale Bereich und die angefahrene oder abgetastete Region auf
der Sonne. Diese Flexibilita¨t hat allerdings zur Folge, da es keine Standardme-
thoden bzw. -software zur Datenreduzierung gibt. Je nach Ziel und Art der Beob-
achtung sind verschiedene Schritte notwendig, um Rohdaten zu korrigieren und in
physikalische Gro¨en zu wandeln. In diesem Abschnitt sollen die fu¨r diese Arbeit
angewendeten Datenreduzierungsschritte dargestellt werden.
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Die Rohdaten bestehen aus einem 92-Byte Header, in dem die fu¨r die Beobachtung
relevanten Informationen gespeichert sind, wie z.B. die Koordinaten des anvisierten
Punktes, die Belichtungszeit, die Wellenla¨nge etc., und einem zweidimensionalen
Dektektorbild (Image), das die von jedem Pixel u¨ber die Belichtungszeit integrier-
ten Photonenzahl (Counts) entha¨lt. Je nach Linien- und Spaltauswahl kann sich
bei der Auslesung und U¨bertragung auch auf kleinere Ausschnitte (Fenster) des
Detektors beschra¨nkt werden. Daru¨berhinaus sind die Spaltjustierung und das Aus-
lesefenster nicht immer perfekt angepat, so da es zur U¨bertragung von
"
schwar-
zen\ Pixel kommen kann. Diese enthalten instrumentelles Streulicht, was vor allem
bei Summation u¨ber die ra¨umliche Richtung zu enormen Fehlern in der Za¨hlrate
fu¨hren kann. Schwarze Pixel werden daher einfach abgeschnitten. Zur Reduzierung
der Telemetrierate werden die Daten an Bord von SOHO komprimiert. Es existie-
ren 17 verschiedene Komprimierungsschemata. In dieser Arbeit wird ausschlielich
die quasilogarithmische Methode verwendet, die 2-Byte Integer in 1-Byte Integer
umwandelt, indem der natu¨rliche Logarithmus der Counts genommen wird und die
originalen Werte fu¨r das Maximum und Minimum des Images zur spa¨teren Dekom-
primierung im Header gespeichert werden. Die Dekomprimierung ist somit der erste
Schritt zur Datenreduzierung.
Bei sehr hohen Za¨hlraten ist eine Korrektur der Totzeit und der Sa¨ttigung (local
gain depression) des Detektors notwendig. Ersteres mu erst bei Za¨hlraten von ca.
50 000 Counts s−1 auf den gesamten Detektor korregiert werden, wa¨hrend eine lokale
Sa¨ttigung des Detektors schon oberhalb von ca. 50 Counts s−1px−1 eintritt und zu
signikanten Fehlern fu¨hrt.
Eine der wichtigsten Korrekturen ist die Weibild- oder auch Flateldkorrektur, die
die unterschiedliche Lichtempndlichkeit der Pixel ausgleicht. Durch eine homogene
Ausleuchtung des Detektors erha¨lt man eine Korrekturmatrix, die sa¨mtliche Emp-
ndlichkeitsschwankungen der einzelnen Pixel entha¨lt. Da diese allerdings zeitlich
variabel ist, werden in etwa monatlichen Absta¨nden neue Flatelds an Bord auf-
genommen. Dazu wird das Teleskop defokussiert und der Detektor vollsta¨ndig mit
dem solaren Ly{Kontinuum ausgeleuchtet. In dieser Arbeit werden alle Spektren
mit dem zeitlich am na¨chsten liegenden Flateld korregiert.
Aufgrund von elektrischen Sto¨rfeldern durch die Elektronik des Instruments, werden
die im Detektor ausgelo¨sten Elektronenkaskaden leicht abgelenkt, so da es zu einer
geometrischen Verzerrung des Detektorbildes kommt. Dieser Eekt ist am Rand des
Detektors am sta¨rksten und liefert gekru¨mmte Spektrallinien. Vor dem Start wurde
dies quantiziert, indem ein starres, rechtwinkliges Gitter auf den Detektor abge-
bildet und aus der gemessenen Kru¨mmung eine Korrekturmatrix bestimmt wurde.
Daru¨berhinaus ist die Abbildung des Spaltes auf dem Detektor leicht verdreht. Auch
das wurde in diesem Zusammenhang quantiziert und ist in der Korrekturmatrix
integriert. Alle Spektren in dieser Arbeit werden mit dieser Matrix geometrisch ent-
zerrt.
Die radiometrische Kalibrierung wurde im Labor vor dem Start von Hollandt et
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al. [1996] durchgefu¨hrt. Daru¨berhinaus wurde wa¨hrend der ersten Operationspha-
sen die Kalibrierungskurven getestet und aktualisiert [Wilhelm et al., 1997]. In der
vorliegenden Arbeit wird ausschlielich Detektor B verwendet und die aktuelle Ka-
librierungskurve zeigt Abbildung 4.5. Die Ungenauigkeiten wurden zwischen 54 und
120 nm zu 15% und oberhalb 120 nm zu 25% (30% auf den bare MCP) abgescha¨tzt.
Unterhalb von 54 nm ist die Ungenauigkeit recht gro (innerhalb eines Faktors 4),
da nur sehr wenige Linien in diesem Bereich beobachtet werden ko¨nnen. Die Kurve
wird in dieser Arbeit verwendet, um aus gemessenen Za¨hlraten die Intensita¨ten zu
bestimmen. Die SI{Einheit der Intensita¨t ist Wm−2sr−1A−1, allerdings werden in
der Astro- und Sonnenphysik Intensita¨ten ha¨ug auch in erg s−1cm−2sr−1A−1 an-
gegeben. In dieser Arbeit werden aber ausschlielich SI{Einheiten verwendet. Zum
Vergleich sei die Umrechnung angegeben: W m−2 = 1000 erg s−1cm−2.
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Abbildung 4.5: Verwendete Kalibrierungskurve von Detektor B. Die dicken Linien
beziehen sich auf Beobachtungen in 1. Ordnung, du¨nne Linien auf Beobachtungen in
2. Ordnung. Gepunktet ist die Kalibrierungskurve der bare MCP und durchgezogen
die der KBr beschichteten Photokathoden.
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5 Analyse
Hauptziel dieser Arbeit ist es, den Einflu von Spikulae auf die U¨bergangszone und
Korona zu untersuchen. Im Vordergrund stehen dabei die beiden viel diskutier-
ten Fragen, inwieweit H Spikulae mit EUV Spikulae zusammenha¨ngen und wenn
sie zusammenha¨ngen, welcher Heizmechanismus die beiden miteinander verknu¨pft
(Kapitel 3). Eine speziell entwickelte Beobachtungssequenz mit dem SUMER Spek-
trometer ist dazu durchgefu¨hrt worden. Dieses Kapitel beinhaltet die Datenanalyse
und die sich daraus ergebenen Interpretationen. Diese fu¨hren direkt auf ein Heizmo-
dell fu¨r Spikulae, dessen Entwicklung ebenfalls Gegenstand dieses Kapitels ist. Eine
umfassende Diskussion der Ergebnisse und deren Verbindung zu den Ausfu¨hrungen
in Kapitel 3 wird im Kapitel 6 gefu¨hrt.
5.1 Beschreibung der Beobachtung
Fu¨r die Beobachtung von Spikulae in Emission kommen nur Limbaufnahmen in Fra-
ge. Besonders ist dafu¨r der polare Limb geeignet, da dort Spikulae erfahrungsgema¨
gro¨er sind und weniger geha¨uft vorkommen als am A¨quator (Kapitel 3.1), was es
erleichtert, individuelle Eigenschaften und Strukturen zu studieren. Daru¨berhinaus
ist die sonstige Aktivita¨t (hervorgerufen etwa durch koronale Streamer) am A¨quator
gro¨er als an den Polen, was eine Identikation von Spikulae am A¨quator ungleich
schwieriger macht. An den Polen kann man die Spalte von SUMER in nomineller
Operation nur senkrecht zum Limb stellen, was fu¨r die Beobachtung von Spikulae
nicht optimal ist. Deshalb wird hier ein 90 Rollmano¨ver von SOHO ausgenutzt, um
den Spektrometerspalt tangential an den no¨rdlichen polaren Limb zu legen Damit ist
die Wahrscheinlichkeit mo¨glichst hoch, da einige Spikulae die Sichtlinie des Spaltes
durchkreuzen. Die Geometrie der Beobachtung ist in Abbildung 5.1 skizziert. Begin-
nend am weien Limb, der mit einer Genauigkeit von  100 bestimmt werden kann,
werden mit einer Schrittweite von 100.14 alle Ho¨hen bis 2100.66 oberhalb des Limbs ab-
getastet. 20 ra¨umliche Pixel ( 1900:2  14 000 km) sind auf der Westseite als dunkle
Pixel abgeschnitten (Abschnit 4.3), so da der 100  12000{Spalt an seinen Ra¨ndern
etwa 100.8  1 300 km (o¨stliches Ende) bzw. 000.8  580 km (westliches Ende) ho¨her
oberhalb des Limbs liegt.
An jeder Spaltposition werden drei verschiedene spektrale Bereiche angefahren, die
jeweils mit einer Belichtungszeit von 45 s aufgenommen werden. Diese Sequenz wird
an jeder Ho¨he dreimal wiederholt. Durch Stapelung von drei Aufnahmen des glei-
chen Spektralbereiches erreicht man eine eektive Belichtungszeit von 135 s, was die
Za¨hlratenstatistik verbessert. Die Zeitdierenz zwischen zwei aufeinanderfolgenden
Spaltpositionen betra¨gt inklusive Auslesen des Detektors, Drehen des Spektrome-
ters, Verschieben des Parabolspiegels und 6.75 min Gesamtbelichtungszeit etwas we-
niger als 10 min. Die angefahrenen spektralen Bereiche und die verwendeten Spalte
sind in Tabelle 5.1 zusammengefat. Fu¨r den Spektralbereich von 748{792 A wird
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Abbildung 5.1: Schematische Darstellung der Beobachtungsgeometrie. Die horizon-
tale Richtung ist nicht skaliert. Eine Position des verwendeten 100 12000 Spaltes ist
eingetragen.
der Detektor u¨ber die gesamte spektrale La¨nge von 1024 Pixel ausgelesen. Die Be-
schra¨nkung in der Telemetrierate macht es deshalb erforderlich, den kleineren Spalt
mit 100  12000 zu verwenden. Alle Spalte werden direkt an den Nordpol zentriert
(Rotationsachse der Sonne). Die Beobachtung wurde am 3. September 1997 von
11:01:01 bis 14:18:03 UT durchgefu¨hrt.
Ion  (A) Spalt
Oiii 702.822
Oiii 702.899
Oiii 703.850 100  30000
Oii 718.484
Oii 718.562
Von Siv 748.392
bis Oiv 790.199
100  12000
Oii 832.762
Oiii 832.927
Oii 833.332
Oiii 833.742 100  30000
Oii 834.462
Oiii 835.096
Oiii 835.292
Tabelle 5.1: Zusammenfassung der angefahrenen spektralen Bereiche und verwende-
ten Spalte.
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5.2 Linienidentizierung
Die Analyse in der vorliegenden Arbeit bescha¨ftigt sich hauptsa¨chlich mit den Emis-
sionslinien im 748{790 A Bereich, so da die Linienidentizierung nur fu¨r diesen vor-
gestellt wird. An den Datensa¨tzen werden folgende Korrekturen der Rohdaten vor-
genommen (vgl. Kapitel 4.3): Dekomprimierung, Flateld{Korrektur mit einem am
12.8.1997 an Bord aufgenommenen Flateld, geometrische Entzerrung und schlie-
lich radiometrische Kalibrierung.
Abbildung 5.2 zeigt das u¨ber den gesamten Spalt gemittelte und u¨ber drei Belichtun-
gen gestapelte Limbspektrum. Die Kontinuumstrahlung hat Intensita¨ten zwischen
5 und 10 mW m−2sr−1A−1. Ein Vergleich mit Abbildung 2.4 zeigt, da dies der
abklingende Schwanz des Lyman Kontinuums ist. Die Wellenla¨ngenkalibration ist
nur auf 100 mA genau (eine genauere Wellenla¨ngenskala ist hier nicht erforderlich)
und wurde durch Mittelung u¨ber Spektren aller Ho¨hen und Vergleich mit bekann-
ten Wellenla¨ngen verschiedener Linien durchgefu¨hrt. Die Linienidentikation ist mit
Hilfe einer Arbeit von Curdt et al. [1997] geschehen. Eine Fu¨lle von Emissionslinien
von Ionen unterschiedlicher Ionsisationsstufen sind in diesem Bereich vorhanden.
Tabelle 5.2 fat alle Spektrallinien zusammen. Sie wurde aus der atomaren Daten-
basis CHIANTI [Dere et al., 1997] kompiliert und zeigt theoretische Wellenla¨ngen,
klassiziert Strahlungsu¨berga¨nge und gibt Formationstemperaturen (bzw. Tempe-
raturen der maximalen Ionenha¨ugkeit im Ionisationsgleichgewicht aus Arnaud and
Rothenflug [1985]) der einzelnen Ionen an.
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Abbildung 5.2: Limbspektrum in dem Bereich von 748{792 A mit einigen Linien-
identikationen. Der starke Abfall am Rand ist auf die Ly attenuator (Abbildung
4.3) zuru¨ckzufu¨hren.
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Ion  (A) U¨bergang Tmax (10
5 K)
Siv 750.220 3s23p 2P3=2 { 3s3p
2 2P3=2 0.8
Siv 753.759 3s23p 2P3=2 { 3s3p
2 2P1=2 0.8
Ov 758.675 2s2p 3P1 { 2p
2 3P2 2.4
Ov 759.439 2s2p 3P0 { 2p
2 3P1 2.4
Ov 760.225 2s2p 3P1 { 2p
2 3P1 2.4
Ov 760.444 2s2p 3P2 { 2p
2 3P2 2.4
Ov 761.126 2s2p 3P1 { 2p
2 3P0 2.4
Ov 762.002 2s2p 3P2 { 2p
2 3P1 2.4
Niii 763.334 2s22p 2P1=2 { 2s2p
2 2S1=2 0.8
Niii 764.351 2s22p 2P3=2 { 2s2p
2 2S1=2 0.8
Niv 765.147 2s2 1S0 { 2s2p
1P1 1.5
Mgviii 769.343 2s22p 2P1=2 { 2s2p
2 4P1=2 7.9
Neviii 770.409 1s22s 2S1=2 { 1s
22p 2P3=2 6.3
Niii 771.545 2s2p2 4P1=2 { 2p
3 4S3=2 0.8
Niii 771.901 2s2p2 4P3=2 { 2p
3 4S3=2 0.8
Mgviii 772.260 2p 2P3=2 { 2s2p
2 4P5=2 7.9
Niii 772.385 2s2p2 4P5=2 { 2p
3 4S3=2 0.8
Ov 774.516 2s2p 1P1 { 2p
2 1S0 2.4
Nii 775.965 2s22p2 1D2 { 2s2p
3 1D2 0.3
Sx 776.373 2s22p3 4S3=2 { 2s
22p3 2P3=2 14.0
Oiv 779.736 2s2p2 2D5=2 { 2p
3 2D3=2 1.7
Oiv 779.820 2s2p2 2D3=2 { 2p
3 2D3=2 1.7
Oiv 779.912 2s2p2 2D5=2 { 2p
3 2D5=2 1.7
Oiv 779.994 2s2p2 2D3=2 { 2p
3 2D5=2 1.7
Neviii 780.324 1s22s 2S1=2 { 1s
2 2p 2P1=2 6.3
Mgviii 782.338 2s22p 2P3=2 { 2s2p
2 4P3=2 7.9
Sv 786.467 3s2 1S0 { 3s3p
1P1 1.5
Sx 787.556 2s22p3 4S3=2 { 2s
22p3 2P1=2 14.0
Oiv 787.710 2s22p 2P1=2 { 2s2p
2 2D3=2 1.7
Mgviii 789.391 2s22p 2P3=2 { 2s2p
2 4P1=2 7.9
Oiv 790.112 2s22p 2P3=2 { 2s2p
2 2D3=2 1.7
Oiv 790.199 2s22p 2P3=2 { 2s2p
2 2D5=2 1.7
Tabelle 5.2: EUV Linienliste in dem Wellenla¨ngenbereich von Abbildung 5.2.
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Die ka¨lteste Linie ist die Nii 775.97 A Linie mit 30 000 K und die heiesten die Sx
776.37 und 787.56 A Linien mit 14 Millionen K Formationstemperatur. Weiterhin
sind noch die beiden starken koronalen Resonanzlinien von Neviii bemerkenswert,
sowie eine Vielzahl von Linien aus der U¨bergangszone, wie z.B. die zwei Oiv Li-
nien bei 787.71 und 790.20 A, die zu den 2s22p 2P{2s2p2 2D U¨berga¨ngen geho¨ren.
Weitere Oiv Linien benden sich um 779 A mit den U¨berga¨ngen 2s2p2 2D{2p3 2D.
Das Intensita¨tsverha¨ltnis aus diesen beiden Liniensa¨tzen ist temperaturempndlich.
Daru¨berhinaus nden sich eine Vielzahl von 2s2p 3P{2p2 3P U¨berga¨ngen vom Be{
artigen Ov um 760 A herum. Bei allen Be{artigen Ionen sind die 2s2p 3P Zusta¨nde
metastabil, d.h. nach Abschnitt 2.2 gehen sie sowohl durch Elektronensto¨e als auch
durch Strahlungsemissionen in den Grundzustand u¨ber. Intensita¨ten von Linien aus
dem 2p2 3P1 Zustand sind dichteempndlich wenn sie mit Linienintensita¨ten aus den
2p2 3P0 oder 2p
2 3P2 Zusta¨nden verglichen werden. Hier ist somit das Verha¨ltnis von
Ov 759.44 A und Ov 761.13 A zur Dichtediagnostik geeignet.
5.3 Spikulae in verschiedenen EUV Linien
Der spektrale Bereich in Abbildung 5.2 entha¨lt eine Vielzahl von simultan belichteten
Emissionslinien, die es erlauben, Spikulae in verschiedenen Temperaturbereichen zu
untersuchen.
5.3.1 Ra¨umliche Intensita¨tsverteilung
In der folgenden Analyse soll nur mit gestapelten Daten gearbeitet werden, um
eine bessere Za¨hlratenstatistik zu erhalten. Die Detektoren von SUMER sind nahe-
zu rauschfrei und der einzige signikante Beitrag zum Signal-zu-Rausch Verha¨ltnis
(s/n) ist der statistische Fehler der Za¨hlraten. Za¨hlraten genu¨gen einer Poisson{
Verteilung, so da der statistische Fehler gleich der Wurzel aus der Za¨hlrate ist.
Durch Stapelung u¨ber drei Aufnahmen wird die Za¨hlrate erho¨ht und somit der
relative Fehler erniedrigt. Damit werden kurzlebige Strukturen zwar unterdru¨ckt,
aber der kleinere statistische Fehler liefert sicherere Ergebnisse. Am Ende dieses
Abschnittes werden auch die Ergebnisse der ungestapelten Daten angegeben.
Spikulae sind am Limb in Emission sichtbar, da sie dichter und damit nach Gleichung
2.14 heller sind als ihre Umgebung. Um Spikulae aus den Spektren indentizieren zu
ko¨nnen, ist es sinnvoll die Variation der Linienflu¨sse in der ra¨umlichen Richtung zu
betrachten. Dazu werden ausgesuchte Linien u¨ber ihre spektrale Breite integriert,
was den spektralen Flu liefert. Bei der Auswahl der Linien wurde darauf geachtet,
da sie mo¨glichst isoliert liegen und nicht von anderen Linien u¨berlagert werden
und da sie insgesamt einen breiten Temperaturbereich abdecken. Abbildung 5.3
zeigt das Ergebnis fu¨r sechs verschiedene Ionen und 3 ausgesuchten Ho¨hen. Die
gewa¨hlten Ho¨hen sind ein Kompromi aus einer Minimierung von Sichtlinieneekten
und maximalem s/n, welche beide mit zunehmender Ho¨he abnehmen.
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Abbildung 5.3: Linienflu¨sse von sechs ausgewa¨hlten Ionen fu¨r drei Ho¨hen. Die
Ionenspezies und deren Formationstemperatur sind rechts angegeben. Die drei
grauschattierten Bereiche begrenzen ausgewa¨hlte Strukturen, die fu¨r die quantitative
Analyse verwendet werden.
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Die Ionen sind so angeordnet, da ihre Formationstemperatur nach unten hin zu-
nimmt. Bilder einer Spalte sind simultan aufgenommen, wa¨hrend zwischen den Spal-
ten ein Zeitunterschied von etwa 10 min vorliegt. Fu¨r jedes Ion ist eine xe Skala
fu¨r den Flu gewa¨hlt, um dessen Abfall mit der Ho¨he zu demonstrieren. Bis auf fu¨r
Neviii trit das fu¨r alle Ionen zu. Scharfe spikulare Strukturen sind vor allem in
der Nii und teilweise auch in der Niii Emissionslinie zu sehen. Sie haben typische
horizontale Ausdehnungen von 2{400. Die heieren Linien aus der U¨bergangszone,
wie Niv, Oiv und Ov, zeigen ungleich breitere Strukturen mit typischen horizonta-
len Ausdehnungen von 10{2000. Allerdings treten diese Strukturen bei der Ov Linie
nicht immer so stark hervor (z.B. bei Ho¨he 600.84). Jede dieser Strukturen ist ra¨um-
lich korreliert mit einem Bu¨ndel der scharfen spikularen Strukturen in Nii und Niii.
Letztere zeigt allerdings teilweise auch schon breitere Strukturen.
Im Kontrast dazu zeigt die Neviii Linie keinerlei vergleichbare Strukturen, sondern
einen nahzu konstanten Flu u¨ber die gesamte Ausdehnung des Spaltes und fu¨r alle
Ho¨hen. Die Spikulae scheinen sich nicht bis in diesen Temperaturbereich auszudeh-
nen.
5.3.2 Diagnostik
Ziel dieses Abschnittes ist es, fu¨r die in Abbildung 5.3 identizierten Spikulae und
den dazu korrelierten Strukturen in den Linien der mittleren U¨bergangszone physi-
kalische Parameter zu bestimmen. Dazu sind in Abbildung 5.3 je eine Struktur pro
Ho¨he grau schattiert, die genauer untersucht werden.
In Abbildung 5.3 ist das Plasma insofern schon implizit diagnostiziert, indem jedem
Ion eine Formationstemperatur zugeordnet ist. Dies ist in diesem Fall auch ein gu-
ter Indikator fu¨r die wahre Elektronentemperatur des Plasmas, da keine Li- oder
He{artigen Ionen verwendet sind, die ein Temperaturplateau bzw. Hochtemperatur-
schwanz besitzen (Abbildung 2.5). Die Frage ist nun, ob das beobachtete Plasma
vielleicht so dynamisch ist, da die Annahme eines Ionisationsgleichgewichts nicht
gerechtfertigt ist. Nach Abschnitt 2.2 ist das Abweichen der aus Linienverha¨ltnis-
sen bestimmten Elektronentemperatur von der Formationstemperatur ein Indika-
tor dafu¨r, da kein Ionisationsgleichgewicht vorliegt. Wie oben erwa¨hnt, ist in dem
hier betrachteten Spektralbereich das Verha¨ltnis der Intensita¨ten der Oiv 779.91 A
und Oiv 787.71 A Emissionslinien temperaturempndlich. Abbildung 5.4 zeigt die-
se Abha¨ngigkeit fu¨r drei verschiedene Dichten. Zur Berechnung wurde die atomare
Datenbasis CHIANTI [Dere et al., 1997] verwendet. Es zeigt sich, da fu¨r die hier be-
trachteten Dichten die Linienverha¨ltnisse einen a¨hnlichen Verlauf haben. Fu¨r ho¨here
Dichten ( 1011 cm−3) verlaufen die Kurven bei signikant ho¨heren Werten. Die-
se sind allerdings fu¨r die Untersuchung hier nicht relevant. Man erkennt, da bei
der Formationstemperatur von Oiv von 170 000 K das Verha¨ltnis je nach Dichte
zwischen 0.23 und 0.25 liegen sollte.
Aus den Daten mu¨ssen nun die Linienflu¨sse fu¨r diese Berechnung mo¨glichst genau
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Abbildung 5.4: Theoretische Abha¨ngigkeit von Oiv 779.91/Oiv 787.71 mit der Tem-
peratur fu¨r drei verschiedene Elektronendichten. Die atomare Daten stammen aus
der Datenbasis CHIANTI.
bestimmt werden. Dazu werden die Linienprole u¨ber die grau schattierten Berei-
che in Abbildung 5.3 ra¨umlich gemittelt, die Kontinuumsstrahlung bestimmt, linear
interpoliert und abgezogen und die Daten schlielich an eine Gaukurve angepat.
Der Linienflu ist dann das Integral u¨ber die gewonnene Gaukurve. Diese Prozedur
ist bei der Oiv 787.71 A Linie kein Problem, da diese Linie isoliert liegt. Anders die
Oiv 779.91 A Linie, die von der benachbarten intensiven Neviii 780.32 A Linie teil-
weise u¨berblendet wird. Um diese voneinander zu trennen, werden die Daten nach
der Methode der kleinsten Quadrate an die Summe zweier Gaukurven angepat.
Dies soll in Abbildung 5.5 am Beispiel der Struktur bei 400.56 oberhalb des Limbs
verdeutlicht werden. Die grau schattierte Region ist das zuvor bestimmte Kontinu-
um, welches abgezogen ist. Die Sterne repra¨sentieren die Beobachtungsdaten, die
gepunktete Linie die Summe der Gaukurven und die durchgezogenen Linien die
einzelnen Gaukurven. Abbildung 5.5 zeigt, da dadurch eine vernu¨nftige Trennung
beider Linien erzielt werden kann.
Damit hat man nun aber noch keine Information u¨ber den Flu in der Oiv 779.91 A
Linie, denn wie Tabelle 5.2 zeigt, liegt hier ein Multiplett von vier Linien vor. Die
Zentren dieser Linien liegen so dicht beieinander, da die Maxima auf dem Detektor
von SUMER einen Abstand von nur 2 Pixel oder weniger haben. Das genu¨gt nicht,
um die Linien auflo¨sen zu ko¨nnen. Somit wird das Multiplett nur an eine einzelne
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Abbildung 5.5: Fit der Daten an eine Summe von zwei Gaukurven. Die intensive
Linie ist die Neviii 780.32 A Linie, wa¨hrend in der weniger intensiven Linie ein
Multiplett von Oiv steckt.
Gaukurve angepat und versucht, die Anteile der anderen Linien darin atomphy-
sikalisch zu bestimmen. Tabelle 5.2 zeigt, da die Oiv 779.99 A und Oiv 779.91 A
Linien aus dem gleichen oberen Zustand hervorgehen (2p3 2D5=2), so da nach
Gleichung (2.13) das Intensita¨tsverha¨ltnis dem Verha¨ltnis der Strahlungskaskaden{
Koezienten Bjg entspricht. Dieses betra¨gt fu¨r diese Linien 1 : 0.07. Das gleiche
gilt fu¨r die anderen beiden Linien Oiv 779.74 A und Oiv 779.82 A, die ebenfalls
vom gleichen oberen Zustand entstehen (2p3 2D3=2) und deren Strahlungskaskaden{
Koezientenverha¨ltnis 0.12 : 1 ist. Das Intensita¨tsverha¨ltnis der beiden Zusta¨nde
zusammen ist das Verha¨ltnis ihrer statistischen Gewichte !i und liegt bei 1.5. Somit
betragen die Intensita¨tsverha¨ltnisse fu¨r das gesamte Multiplett
0.12 : 1.00 : 1.56 : 0.12
Oiv 779.74 A : Oiv 779.82 A : Oiv 779.91 A : Oiv 779.99 A.
Der relative Anteil der gesuchten Oiv 779.91 A Linie am gesamten Multiplett betra¨gt
damit 56%.
Aus den berechneten Flu¨ssen und deren Verha¨ltnissen erha¨lt man schlielich mit
Hilfe von Abbildung 5.4 die Elektronentemperatur des Plasmas. Dies ist fu¨r alle
grau schattierten Bereiche von Abbildung 5.3 durchgefu¨hrt. Tabelle 5.3 fat die Er-
gebnisse zusammen. Es zeigt sich, da sich das Plasma in diesem Temperaturbereich
im oder mindestens nahe am Ionisationsgleichgewicht bendet. Dies schra¨nkt die In-
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Ho¨he Oiv 779.91 Oiv 787.71 Verha¨ltnis Te (K)
400.56 4.9 214.6 0.023 160 000
500.67 4.7 196.3 0.024 170 000
600.84 4.7 185.6 0.025 180 000
Tabelle 5.3: Abgeleitete Flu¨sse in mW m−2sr−1 und deren Verha¨ltnisse fu¨r die
gewa¨hlten Strukturen in Abbildung 5.3. Die Temperaturen sind fu¨r Ne = 10
9 cm−3
angegeben.
terpretationsmo¨glichkeiten der Beobachtung ein (Abschnitt 5.3.4), ist aber zuna¨chst
auch ein guter Hinweis darauf, da die in Abschnitt 2.2 enwickelten Methoden und
Na¨herungen hier zurecht anwendbar sind.
Hier soll nun das Verhalten der Elektronendichte mit der Temperatur in den einzel-
nen beobachteten Spikulae abgescha¨tzt werden. Nach Abschnitt 2.2 ist eine Mo¨glich-
keit dies durchzufu¨hren, das Emissionsma (Gleichung (2.14)) zu bestimmen und
eine Abscha¨tzung u¨ber das emittierende Volumen zu machen. Das Emissionsma
kann aus dem gemessenen Flu F jedes Ions mit Hilfe von Gleichung (2.15) be-
stimmt werden.
F (jg) =
0:8
4R2
hc
jg
N(X)
N(H)
Z
V
N2e dV
Z
T
G(T )dT (2.15)
Zur Ermittlung der Beitragsfunktion G(T ) werden die atomare Datenbasis CHIAN-
TI und die Ionisationsgleichgewichte von Arnaud and Rothenflug [1985] verwendet.
Die Elementenha¨ugkeiten in Gleichung (2.15) werden aus Tabelle 2.1 u¨bernommen
und das Integral u¨ber die Beitragsfunktion wird mit Gleichung (2.17) gena¨hert.
Bei Spaltspektrometern wie SUMER deniert das ra¨umliche Auflo¨sungsvermo¨gen
des Instrumentes das Volumen V des beobachteten Plasmas. Da hier von optisch
du¨nnen Emissionslinien ausgegangen wird, beinhaltet das Integral in (2.15) das ge-
samte Volumen in der Sichtlinie des Instrumentes. Das Volumenelement dV kann
daher als Ads angesehen werden, wobei A die projezierte Fla¨che der Instrumenten-
apertur ist (der Raumwinkel) und ds das Wegelement entlang der Sichtlinie. Gibt
man also, wie hier, den Flu in Gleichung (2.15) pro Steradiant an, so ku¨rzen sich
A=R2 heraus und die Integration ist nur noch u¨ber die Sichtlinie durchzufu¨hren.
Es soll in diesem Zusammenhang noch einmal klargestellt werden, was physika-
lisch beobachtet wird. Der gemessene Flu auf der linken Seite in Gleichung (2.15)
beinhaltet sa¨mtliche Photonen der Emissionslinie, die in die Sichtlinie zwischen den
Detektoren und der Sonnenoberfla¨che bzw. oberhalb des Limbs auch daru¨berhinaus
emittiert werden. Dabei schra¨nkt die temperaturabha¨ngige Beitragsfunktion G(T )
das Emissionsma auf einen schmalen Temperaturbereich ein. Im Prinzip kann das
gleiche Emissionsma von einem Plasma geringer Dichte produziert werden, welches
5.3 Spikulae in verschiedenen EUV Linien 67
einen groen Anteil der Sichtlinie einnimmt, wie ein Plasma hoher Dichte, welches
nur einen kleineren Anteil der Sichtlinie einnimmt. Ohne weitere Informationen kann
man zwischen diesen Fa¨llen nicht unterscheiden.
Um die Elektronendichte aus dem Emissionsma zu ermitteln, mu eine Aussage
u¨ber die Ausdehnung der beobachteten Strukturen in Sichtlinienrichtung getroen
werden. Sinnvoll ist dabei die Annahme, da diese gleich deren gemessene Breite ist,
so da sie einer Kastengeometrie angena¨hert werden. Die Dichte ist dann die mittlere
Elektronendichte innerhalb der Struktur, in der projezierten Ho¨he des Spaltes und
in dem Temperaturbereich um die Formationstemperatur des Ions. Wie in Abschnitt
2.2 ausgefu¨hrt, ist diese Methode nicht exakt und die resultierenden Werte mu¨ssen
eher als untere Grenzen fu¨r die Elektronendichte angesehen werden.
Diese Prozedur ist fu¨r alle drei grau schattierten Strukturen durchgefu¨hrt worden,
wobei aus den schmalskaligen Strukturen immer nur eine repra¨sentativ fu¨r das ge-
samte Bu¨ndel herausgegrien ist. Zuvor ist der Beitrag von Vorder- und Hinter-
grundstrahlung zum Gesamtflu abgescha¨tzt worden, indem diesem ein gewisser An-
teil des gemessenen Flusses in Abbildung 5.3 zugeordnet und schlielich abgezogen
wurde. Das Ergebnis fat Tabelle 5.4 zusammen. Die Dichten haben die Tendenz, mit
der Ho¨he abzunehmen. Dies ist allerdings abha¨ngig von der Auswahl der Strukturen.
Viel interessanter ist, da die Dichten auch mit zunehmender Plasmatemperatur ab-
nehmen. Daru¨berhinaus liegen die absoluten Werte zwischen typischen Dichten der
polaren Korona (108 cm−3) und von H Spikulae (3  1010 { 1:5  1011 cm−3). Ein
Vergleich mit den chromospha¨rischen Jets, wie sie von Dere et al. [1983] in einer Ci
Linie beobachtet werden (Tabelle 3.2), zeigt, da diese eine Elektronendichte von der
Gro¨enordnung 1011 cm−3 besitzen. Dies ist ungleich ho¨her als die Dichten, die hier
Ne=10
9cm−3
typische Ho¨he:
Tmax/K Breiten 4
00.54 500.70 600.84
N ii 3  104 200 - 300 1.9 1.9 1.6
N iii 8  104 200 - 300 1.5 1.5 1.5
N iv 1:5  105 1000 - 2000 1.0 1.3 1.2
O iv 1:7  105 1000 - 2000 1.0 1.2 1.2
Ov 2:4  105 1000 - 2000 0.9 1.1 1.0
Dichten nach Abbildung 5.6 2.3 5.0 5.5
Dichten nach Doschek et al. [1998] 1.3 3.5 4.0
Tabelle 5.4: Ra¨umliche Ausdehnung und abgescha¨tzte Elektronendichten der spiku-
laren Strukturen in Abbildung 5.3 fu¨r verschiedene Plasmatemperaturen. Die letzten
beiden Zeilen enthalten Dichten, welche aus dem dichteempndlichen Linienverha¨lt-
nis zwischen Ov 759.45 A und Ov 761.15 A bestimmt wurden.
bestimmt sind. Allerdings liegt die Formationstemperatur von Ci auch bei 16 000 K,
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so da dies durchaus konsistent ist.
Um zu u¨berpru¨fen, inwieweit die absoluten Werte fu¨r die Dichte einen Aussagewert
haben, ist das dichteempndliche Linienverha¨ltnis zwischen Ov 759.45 A und Ov
761.15 A untersucht worden. Abbildung 5.6 zeigt die Dichteabha¨ngigkeit des Linien-
verha¨ltnisses, wie es mit Hilfe der atomaren Datenbasis CHIANTI errechnet wurde.
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Abbildung 5.6: Dichteempndliches Linienverha¨ltnis Ov 759.44 A/Ov 761.15 A aus
der atomaren Datenbasis CHIANTI.
Wie schon bei der Untersuchung der temperaturempndlichen Oiv Linien, sind auch
hier die Daten an eine Summe von Gaukurven angepat worden. Abbildung 5.7
zeigt das Ergebnis an einem Ensemble von fu¨nf Ov Linien zwischen 758 und 762 A
beispielhaft bei einer projezierten Ho¨he von 400.56. Dabei mu auf zwei Schwierig-
keiten hingewiesen werden. Erstens hat die Ov 761.15 A Linie eine vergleichsweise
geringe Intenstita¨t. Um den Fehler bei der Anpassung zu minimieren, ist diese ent-
gegen Abbildung 5.7 nur an eine einzelne Gaukurve angepat worden. Zweitens
hat die Ov 759.45 A Linie einen ausgepra¨gten Bauch in ihrem blauen Flu¨gel. Dies
ist keine andere Spektrallinie, sondern leider auf den Detektor zuru¨ckzufu¨hren, da
gerade dort der U¨bergang vom KBr zum Bare ist (Abbildung 4.3). Um diesen Fehler
zu minimieren, wurde der Bauch nicht fu¨r den Fit verwendet. Aus den gewonnenen
Flu¨ssen und deren Verha¨ltnis kann eine Elektronendichte bestimmt werden. Das
Ergebnis ist in der unteren Zeile von Tabelle 5.4 mit eingetragen. Doschek et al.
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Abbildung 5.7: Fit der Daten an eine Summe von fu¨nf Gaukurven.
[1998] haben in einer aktuellen Arbeit die theoretische Dichteabha¨ngigkeit des Lini-
enverha¨ltnisses von Ov 759.45 und Ov 761.15 nochmal neu evaluiert und aktuellere
atomare Daten benutzt, als die, die in CHIANTI verwendet werden. Welche Dichten
sich daraus ableiten, ist ebenfalls in der unteren Zeile von Tabelle 5.4 angegeben.
Die absoluten Werte der Elektronendichten unterscheiden sich nicht sehr stark von
denen, die fu¨r OV 760.44 A aus der Analyse des Emissionsmaes gewonnen sind.
Dies zeigt, da die Abscha¨tzungen u¨ber das Emissionsma recht gut sind. Auerdem
besta¨tigt sich, da die Emissionsmaanalyse nur untere Grenzen fu¨r die Elektronen-
dichten liefert, da alle Dichten, die aus dem Linienverha¨ltnis bestimmt wurden,
einen gro¨eren Wert haben. Somit kann man annehmen, da sich die Dichten auch
zu kleineren Temperaturen hin zu gro¨eren Werten verschieben, so da der Trend
der abnehmenden Dichte mit zunehmender Plasmatemperatur erhalten bleibt. Zu-
mindest fu¨r die U¨bergangszonenlinien Niv und Oiv sollte diese Aussage mit groer
Wahrscheinlichkeit stimmen.
Mit welchem Fehler die aus dem Linienverha¨ltnis bestimmten Dichten behaftet sind,
ist schwer abzuscha¨tzen, da man keine Auskunft daru¨ber hat, wie genau die ato-
maren Daten sind. Die Ungenauigkeiten durch Za¨hlratenstatistik, Subtraktion des
Kontinuums und Fit der Linie betragen im schlimmsten Fall nicht mehr als 25%,
bzw. liegen fu¨r den normalen Fall unterhalb 20%. Damit kann eine Gesamtunge-
nauigkeit fu¨r die Dichten von einem Faktor 2 abgescha¨tzt werden. Somit liegen die
absoluten Werte wie oben angegeben immer noch zwischen den typischen Dichten
der polaren Korona und der H Spikulae. Die Beitra¨ge der Fehler der atomphysi-
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kalisch bestimmten Parameter zu dieser Ungenauigkeit ist systematisch. So sollte
ein Vergleich von Dichten des gleichen Ions fu¨r verschiedene Regionen eine relative
Ungenauigkeit kleiner als 2 haben.
5.3.3 Hochaufgelo¨ste Daten
Hier soll der Vollsta¨ndigkeit halber nur kurz die Ergebnisse der Analyse der unge-
stapelten Daten dargestellt werden. Dabei wird sich nur auf die Pra¨sentation der
relevanten Teile der Ergebnisse beschra¨nkt, da die angewendeten Analysetechniken
die gleichen sind, wie bei den gestapelten Daten [Budnik et al., 1998].
Die ungestapelten Daten haben den Vorteil, da sie Prozesse mit kleiner Lebensdauer
zeigen. Dahingegen ist die Za¨hlratenstatistik nicht so gut und damit die erzielten
Ergebnisse nicht so vertrauensvoll wie bei den gestapelten Daten.
Abbildung 5.8 zeigt wie Abbildung 5.3 die spektral integrierten Linienflu¨sse fu¨r drei
ausgewa¨hlte projezierte Ho¨hen. Es treten auch hier wieder die schon oben angespro-
chenen Pha¨nomene auf. Die grau schattierten Bereiche sind wieder herausgegriene
Strukturen, die genauer analysiert werden. Tabelle 5.5 fat die Ergebnisse der Dich-
tediagnostik aus der Emissonsmaanalyse und der Untersuchung des dichteempnd-
lichen Linienverha¨ltnisses zusammen.
Ne=10
9cm−3
typische Ho¨he:
Tmax/K Breiten 4
00.54 500.70 600.84
N ii 3  104 200 - 300 2.0 1.8 1.4
N iii 8  104 200 - 300 1.7 1.5 1.2
N iv 1:4  105 1000 - 2000 1.2 1.2 1.0
O iv 1:7  105 1000 - 2000 1.0 1.1 1.0
Ov 2:4  105 1000 - 2000 0.8 0.9 0.9
Dichten nach Abbildung 5.6 8.0 8.0 9.8
Dichten nach Doschek et al. [1998] 5.0 5.0 6.0
Tabelle 5.5: Ra¨umliche Ausdehnung und abgescha¨tzte Elektronendichten der spiku-
laren Strukturen in Abbildung 5.8 fu¨r verschiedene Plasmatemperaturen. Vergleiche
Tabelle 5.4.
Es mu bemerkt werden, da die Diskrepanz zwischen den Elektronendichten, die
aus dem Emissionsma und dem dichteempndlichen Linienveha¨ltnis ermittlelt sind,
viel gro¨er ist, als bei den gestapelten Daten. Die Absolutwerte der Elektronendichte
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Abbildung 5.8: Linienflu¨sse von sechs ausgewa¨hlten Ionen fu¨r drei Ho¨hen der hoch-
aufgelo¨sten Daten. Vergleiche Abbildung 5.3.
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aus dem Linienverha¨ltnis haben ungleich gro¨ere Werte. Dies mag die statistische
Ungenauigkeit wiederspiegeln und deutet darauf hin, da sich mit den gestapelten
Daten verla¨lichere Ergebnisse gewinnen lassen. Die Ursache kann aber auch sein,
da das beobachtete Plasma hier nicht im Ionisationsgleichgewicht ist, wie bei den
gestapelten Daten.
Das temperaturempndliche Linienverha¨ltnis liefert hier Werte zwischen 0.018 und
0.020, was nach Abbildung 5.4 Plasmatemperaturen von 130 000 K { 150 000 K
liefert. Diese liegen etwas tiefer als die Formationstemperatur von Oiv bei 170 000 K.
Dies kann bei der Emissionsmaanalyse zu einer gro¨eren Ungenauigkeit fu¨hren. Da
die Resultate aber insgamt die gleiche Tendenz zeigen, bezieht sich die folgende
Diskussion der Ergebnisse auf beide Datensa¨tze..
5.3.4 Diskussion
Zwei Tatsachen sprechen dafu¨r, da in Abbildung 5.3 tatsa¨chlich spikulares Plasma
beobachtet wird und nicht ein anderes dynamisches Pha¨nomen. Zum einen sind dies
keine Einzelereignisse, sondern kommen u¨ber die gesamte Ausdehnung des Spaltes
vor. Auerdem stimmen ihre dynamischen Zeitskalen gut mit denen von H Spikulae
u¨berein. Wie in Abschnitt 5.1 ausgefu¨hrt, ist die ho¨chste verfu¨gbare Zeitauflo¨sung
etwa 3 min. Die Lebensdauer der einzelnen Strukturen wurde mit Hilfe aufeinander
folgende Aufnahmen u¨berpru¨ft und sie betra¨gt zwischen 3{9 min fu¨r die Nii und
Niii und 6{12 min fu¨r die heieren Strukturen. Das stimmt nach Kapitel 3 sehr gut
mit der dynamischen Zeitskala von Spikulae bzw. von Spikulaebu¨ndel u¨berein.
Abbildung 5.3 zeigt deutlich eine ra¨umliche Korrelation zwischen den ka¨lteren Bu¨ndel
von Spikulae in Nii und Niii und den erheblich breiteren Strukturen in den Niv,
Oiv und Ov Emissionslinien. Dies la¨t vermuten, da sie in einem direkten Zusam-
menhang stehen. Da in der Neviii keine vergleichbare Struktur mehr zu erkennen
ist, kann man davon ausgehen, da sie sich nicht bis in diesen Temperaturbereich
hin ausdehnen. Die Grenztemperatur kann mit dem bestehenden Datensatz nur zwi-
schen den Formationstemperaturen von Ov und Neviii, also zwischen 240 000 K und
630 000 K abgescha¨tzt werden. Allerdings zeigt Abbildung 5.3 auch, da nicht alle
Strukturen in der Ov Linie so klar erkennbar sind (z.B. grau schattiert bei 600.84).
Dies deutet darauf hin, da bei manchen Strukturen die Grenztemperaturen schon
nahe bei 240 000 K liegen, was aber von Struktur zu Sruktur verschieden sein kann.
Die Daten lassen sich als eine Temperaturschichtung des Plasmas deuten, d.h. die
Bu¨ndel von Spikulae werden von heiem Material ummantelt. Dies kann geschehen,
indem das kalte Material der Spikulae nach oben schiet und dabei die U¨bergangs-
zone vor sich her schiebt und diese sich um das Plasma der Spikulae bendet. Dies
ist ein oft verwendetes Bild, das erkla¨ren soll, warum Spikulae auch im EUV auftre-
ten [z.B. Withbroe and Mariska, 1976]. Die Signatur stammt von einer verformten,
sich um die Spikulae legende U¨bergangszone, deren Plasma im EUV emittiert, und
die das kalte spikulare Plasma von der Korona trennt. Mit den hier pra¨sentierten
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Beobachtungen kann diese Art von Interpretation noch einen Schritt weiter gefu¨hrt
werden. Eine einfache Ummantelung von U¨bergangszonenplasma um das kalte spi-
kulare Plasma wu¨rde nicht den hier beobachteten Intensita¨tskontrast hervorrufen.
Der Sehstrahl durchstreift in einer projezierten Ho¨he zwischen 4 und 800 etwa 100
{ 20000 Plasma der U¨bergangszone, abha¨ngig davon, wie dick man die U¨bergangs-
zone annimmt. Dies liefert ein gewisses Ma an emittiertem Linienflu, das man
beispielhaft fu¨r die Niv Linie bei 400.56 projezierter Ho¨he in Abbildung 5.3 mit etwa
100 mW m−2sr−1 beziern kann. Die beobachteten Strukturen zeigen dahingegen
einen Flu von bis zu 300 mW m−2sr−1, also um einen Faktor 3 intensiver, obwohl
der Beitrag zur Sichtlinie um einen Faktor 10 kleiner ist (Tabelle 5.4). Dies kann
nach Gleichung (2.14) nur durch eine Erho¨hung der Elektronendichte in der Struktur
erreicht werden. Die Dichte in der Struktur mu ho¨her sein als in deren Umgebung,
was bedeutet, da diese durch das ka¨ltere spikulare Plasma gefu¨ttert werden. Dies
wird auch sehr gut durch die abgescha¨tzten Dichten in Tabelle 5.4 besta¨tigt, denn
die Elektronendichte nimmt mit zunehmender Temperatur ab und das wu¨rde man
erwarten, da das spikulare Plasma ein gro¨eres Volumen einnimmt. Wa¨re der um-
gekehrte Trend der Fall, wa¨re diese Interpretation nicht zu halten. Daru¨berhinaus
sind auch die absoluten Werte der Elektronendichte dafu¨r ein guter Indiz, denn die
liegen genau zwischen typischen Dichten von H Spikulae und der polaren Korona.
Somit la¨t sich durchaus vermuten, da der gesamte Proze bei kalten H Spikulae
beginnt und bis zur Grenztemperatur fortgesetzt wird, bei der sich Spikulae dann
vollsta¨ndig aufgelo¨st haben.
Dieses Interpretation impliziert, da ein Heizmechnismus vorliegen mu, der das
spikulare Plasma aufheizt. Das wu¨rde erkla¨ren, warum H Spikulae im sichtbaren
Licht verschwinden, da Wassersto ab ca. 20 000 K vollsta¨ndig ionisiert ist. Es stellt
sich die Frage, was fu¨r Heizmechanismen das Plasma von 10 000 K bis zu 240 000 K
oder auch daru¨berhinaus aufheizen. Aufgrund der Beobachtung ko¨nnen hier schon
gewisse Randbedingungen fu¨r einen solchen speziziert werden. Die Temperatur-
diagnostik mit den temperaturempndlichen Oiv Linien hat gezeigt, da sich die
beobachteten Plasmavolumina im Temperaturbereich um 170 000 K im oder na-
he des Ionisationsgleichgewichtes benden. Geht man davon aus, da sich das be-
obachtete Plasma in einem gewissen Mae entlang des Temperaturgradienten der
U¨bergangszone nach oben bewegt, so bedeutet dies, da dabei das Ionisationsgleich-
gewicht erhalten bleibt. Dies kann nun zweierlei bedeuten. Erstens kann es sein,
da das Plasma in diesem Temperaturbereich schon so langsam entlang des Tem-
peraturgradienten stro¨mt, da sich die Umgebungstemperatur innerhalb typischer
Ionisationszeiten nicht signikant a¨ndert. Typische Ionisationszeiten von Oiv zu Ov
betragen bei einer Elektronendichte von 1010 cm−3 etwa 1 s [Mariska, 1992]. Eine Ge-
schwindigkeit von der Gro¨enordnung einiger 10 km/s entlang des Gradienten wa¨re
somit mo¨glich, damit das Ionisationsgleichgewicht der a¨ueren Temperatura¨nderung
folgen kann. Dies ist fu¨r Spikulae gut erfu¨llt, beachtet man auch dabei, da dies ei-
ne Geschwindigkeit entlang des Gradienten ist, d.h. Spikulae mit starker Neigung
du¨rfen durchaus ho¨here Geschwindigkeiten haben. Zweitens kann es sein, da das
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Abbildung 5.9: Schematische Darstellung des Szenariums eines
"
verdampfenden\
Bu¨ndels von Spikulae.
Plasma zur Umgebung thermisch isoliert ist (magnetische Falle), wie es ha¨ug fu¨r
Spikulae vorgeschlagen wurde [z.B. Priest, 1984]. Ist das der Fall, so deutet allein die
Tatsache, da sie bei Temperaturen von 170 000 K sichtbar sind, auf einen inneren
Heizmechanismus in Spikulae hin, der hinreichend langsam heizt.
Auf der Basis der bisher vorgestellten Beobachtung la¨t sich folgendes Szenari-
um skizzieren: H Spikulae schieen als Plasma mit typischen Temperaturen von
10 000 K { 20 000 K in die Korona, werden aufgeheizt und expandieren zugleich
in gro¨ere Ho¨hen und Volumina, bis sie sich bei Temperaturen zwischen 240 000 K
und 630 000 K vollsta¨ndig auflo¨sen und teilweise koronales Plasma ersetzen. Die-
sen Proze kann man als thermische Desintegration oder auch anschaulich als ein
"
Verdampfen\ von Spikulae in die Korona bezeichnen. Damit ist gemeint, da die
Spikulae dann keine kollimierte, la¨ngliche Strukturen mehr darstellen, sondern das
Plasma eine ausgedehnte, heiere Plasmablase repra¨sentiert. Dies ist in Abbildung
5.9 schematisch skizziert.
Zwei Punkte sind nun kritisch zu evaluieren, um die Interpretation der Beobachtung
zu stu¨tzen. Erstens mu der Heizmechanismus genauer bestimmt werden. Zweitens
steht nach wie vor die Antwort auf die Frage aus, ob EUV{Spikulae tatsa¨chlich die
Fortsetzung von H Spikulae oder vo¨llig unterschiedliche Pha¨nomene sind. Diese
Frage ist bis heute ungekla¨rt und im Rahmen dieser Arbeit ist eine vollsta¨ndig neue
Beobachtungskampagne geplant worden, die versuchen sollte, Spikulae gleichzeitig in
H und Ca ii und im EUV zu beobachten. Zwei Tage vor der geplanten Kampagne ist
die Telemetrie von SOHO abgebrochen und konnte bis zum Abschlu dieser Arbeit
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nicht vollsta¨ndig wiederhergestellt werden. So mu auf eine derartige Korrelation
hier verzichtet werden. Nichtsdestotrotz ko¨nnen indirekte Hinweise gesucht werden,
die H und EUV Spikulae miteinander verknu¨pfen. Dies soll im na¨chsten Abschnitt
geschehen.
5.4 Variationen mit der Ho¨he
Die Variation verschiedener Linienparameter mit der Ho¨he oberhalb des sichtbaren
Limbs erlauben es, Aussagen u¨ber die vorherrschenden Materialverteilungen und
physikalischen Prozessen zu treen. Da in der hier durchgefu¨hrten Beobachtungs-
kampagne keine Zeitauflo¨sung vorhanden ist, die es erlaubt, einzelne Spikulae zu
verfolgen, soll sich auf eine Untersuchung der mittleren Intensita¨tsverteilung mit
der Ho¨he beschra¨nkt werden. Dazu werden die gestapelten Spektren einer Ho¨he
u¨ber einen ra¨umlichen Bereich von 60 Pixel (ca. 5700) um den Nordpol herum ge-
mittelt. Die Za¨hlratenstatistik liefert damit einen Fehler von der Gro¨enordnung
1%. Die resultierenden Linienprole werden an eine Gaufunktion angepat und die
Halbwertsbreite bzw. die Dopplerbreite D sowie die spektral integrierte Intensita¨t
bestimmt. U¨berpru¨fung der einzelnen Anpassungen haben ergeben, da die Linien-
prole gut durch eine Gaufunktion repra¨sentiert werden. Der Fehler in den Breiten
durch die Fitprozedur wird mit 0:2 Pixel abgescha¨tzt. Das Ergebnis fu¨r verschiede-
ne Linien fat Tabelle 5.6 zusammen. Die Verbreiterung der Linie durch die endliche
Spaltbreite und andere instrumentelle Eekte ist dabei bereits beru¨cksichtigt.
5.4.1 Variation der Intensita¨t
Die Intensita¨t einer perfekt optisch du¨nnen Emissionslinie verdoppelt sich, sobald
die Sichtlinie oberhalb des absorbierenden Kontinuums verla¨uft. Mit steigender Ho¨he
oberhalb des Limbs steigt die Intensita¨t weiter an, bis sie ihren Maximalwert an der
Stelle erreicht, an der die Sichtlinie das meiste dort bendliche emittierende Material
durchstreift. Nimmt man an, da die obere Chromospha¨re und die U¨bergangszone
kugelsymmetrisch sind, so entspricht die Ho¨he der maximalen Linienemission gerade
der unteren Grenze der Kugelschale, in der die Emissonslinie formiert wird. Somit
stellt die Intensita¨tsverteilung mit der Ho¨he Informationen u¨ber die Strukturierung
der oberen Atmospha¨re bereit.
Tabelle 5.6 zeigt, da nahezu alle Linienintensita¨ten erst mit der Ho¨he ansteigen,
einen Maximalwert erreichen und schlielich schnell abfallen. Die Verdopplung der
Intensita¨ten la¨t sich nicht beobachten, was bedeutet, da alle Linien nicht perfekt
optisch du¨nn sind. Dies trit insbesondere fu¨r die Oii 834 A Resonanzlinie zu. Um
den Verlauf der Intensita¨ten einzelner Linien vergleichen zu ko¨nnen, sind diese auf
ihr jeweiliges Maximum normiert und in Abbildung 5.10 fu¨r einige Ionen eingetragen.
Die Kurven sind so angeordnet, da die Formationstemperatur von oben nach un-
ten abnimmt. Das Bild zeigt einige signikante Eigenschaften. Oberhalb des Limbs
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Ho¨he oberhalb des sichtbaren Limbs (Bogensekunden)
0.00 1.14 2.28 3.42 4.56 5.70 6.84 7.98 9.12 10.26
Oii 124 125 124 121 117 113 104 102 101 107
834.45 A 59.1 58.2 63.1 66.3 60.7 45.1 33.6 27.9 12.7 10.6
Nii 100 91 94 93 96 90 112 105 { {
775.97 A 4.65 4.58 5.30 5.16 4.14 2.56 1.93 1.47 { {
Siv 109 114 109 109 112 112 104 115 116 125
750.22 A 23.9 25.8 29.6 30.3 26.5 18.3 12.2 9.92 4.42 4.10
Niii 110 111 111 117 109 112 105 120 121 119
763.33 A 8.61 9.19 10.4 10.4 8.82 6.27 4.02 3.36 1.58 1.34
Niv 117 121 118 116 119 121 122 123 130 128
765.15 A 206 224 255 270 248 188 127 110 53.2 47.1
Sv 103 106 104 103 105 107 107 110 119 122
786.47 A 114 124 145 156 141 109 72.8 61.9 29.8 26.6
Oiv 102 102 102 102 105 108 108 113 121 120
790.20 A 197 215 247 261 241 183 122 106 50.1 44.8
Ov 111 119 119 118 118 123 123 119 123 123
762.00 A 16.6 17.9 21.3 22.6 21.0 18.2 12.1 9.89 4.99 4.78
Neviii 108 108 106 104 105 109 109 112 114 112
770.41 A 81.2 84.9 99.3 123 146 161 163 164 162 158
Tabelle 5.6: Variation der Dopplerbreiten und Linienintensita¨ten mit der Ho¨he fu¨r
ausgewa¨hlte Ionen. Der obere Eintrag entspricht der Dopplerbreite nach Gleichung
(2.22) in mA und der untere Eintrag der Intensita¨t in mW m−2sr−1. Die Ionen sind
so angeordnet, da die Formationstemperatur von oben nach unten zunimmt.
nimmt die Position der maximalen Intensita¨t mit der Temperatur ab. So hat Nii
sein Maximum bei etwa 200, Niii zwischen 2 und 300 und Niv und Oiv bei 300. Neviii
hat dahingegen ein sehr breites Maximum zwischen 4 und 900. Da die Spaltbreite
selber 100 betra¨gt, sind diese Angaben nur auf 000.5 genau. U¨ber das Emissionsma-
ximum hinaus fallen die Intensita¨ten exponentiell mit verschieden Skalenho¨hen ab.
Dies trit auch fu¨r Neviii zu, was allerdings erst in gro¨eren Ho¨hen zwischen 10 und
2000 sichtbar wird.
Abbildung 5.10 und Tabelle 5.6 zeigen, da ein relativ groer Anteil an EUV Strah-
lung von Linien der U¨bergangszone bei 1000 und auch noch daru¨berhinaus vorhan-
den ist. Wu¨rden die Emissionslinien nur in plan{parallel geschichtetem Material der
Temperatur generiert, die der Formationstemperatur der Linie entspricht, so wu¨rde
man ein rapides Abklingen der Intensita¨t erwarten, wenn man nur 1 oder 200 oberhalb
dieser Schicht beobachtet. Dies ist oensichtlich nicht der Fall.
Verschiedene Modelle fu¨r die Chromospha¨re und U¨bergangsregion sind vorgeschla-
5.4 Variationen mit der Ho¨he 77
0 2 4 6 8 10 12
Höhe (1000 km)
 
 
 
 
 
N
or
m
ie
rt
e 
In
te
ns
it
ät
Ne VIII
O V
N IV
N III
N II
0.2
0 5 10 15
Höhe (Bogensekunden)
 
Abbildung 5.10: Normierte Intensita¨ten fu¨r ausgesuchte Linien aus Tabelle 5.6 auf-
getragen gegen die Ho¨he oberhalb des sichtbaren Limbs. Alle Kurven sind zur bes-
seren Darstellung vertikal gegeneinander verschoben. Die Maxima entsprechen dem
Wert 1. Eine relative Skala ist angegeben.
gen worden. Die einfachsten entsprechen einer plan{parallelen oder einer kugelsym-
metrischen Geometrie. Sie sind mit Beobachtungen wie dieser und auch anderen [z.B.
Mariska et al., 1978] nicht in Einklang zu bringen. Ein fortschrittlicheres Modell ist
das chromospa¨rische Netzwerk{Modell von Gabriel [1976]. Dort ist die U¨bergangs-
zone nach wie vor eine du¨nne, aber in eine konvexe Geometrie verbogene Schicht,
in der eine Emissionslinie mit gegebener Formationstemperatur aus gro¨eren Ho¨hen
oberhalb des Zellenzentrums abgestrahlt wird als am Rand (siehe Abbildung 2.3).
In diesem Modell ragt die U¨bergangszone am Limb ho¨her hinaus als etwa bei einem
kugelsymmetrischen Modell. Nichtsdestotrotz kann die hier gemachte Beobachtung
auch mit diesem Modell nicht in Einklang gebracht werden. Nach Gabriel [1976]
betra¨gt der Abstand zwischen der maximalen Intensita¨t der Nii Linie und der Ov
Linie lediglich 250 km. Dies bedeutet, da man diese Maxima mit dem hier ver-
wendeten Spalt von 100 Breite nicht unterscheiden ko¨nnte. Abbildung 5.10 und auch
Tabelle 5.6 zeigen aber deutlich, da dies nicht der Fall ist und da die Maxima
einen Abstand von der Gro¨enordnung 1 000 km haben mu¨ssen.
Zur Identizierung der Ursachen, die die zusa¨tzliche Emission oberhalb der Inten-
sita¨tsmaxima generieren, werden die Skalenho¨hen H0 durch Anpassung des darauf
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folgenden Intensita¨tsabfalls an eine Funktion der Form
F (h) = F0 exp
 
− h
H0
!
(5.1)
bestimmt. Die Skalenho¨hen H0, aufgetragen gegen die Temperatur, sind in Abbil-
dung 5.11 dargestellt. Da nur eine begrenzte Anzahl an Datenpunkten zur Verfu¨gung
steht, ist die Anpassung mit einer gewissen Unsicherheit verbunden. Diese sind durch
die Fehlerbalken repra¨sentiert. Abbildung 5.11 zeigt zwei signikante Eigenschaften:
die Absolutwerte der Skalenho¨hen liegen zwischen 1 810  110 km fu¨r Oii und 2 200
 170 km fu¨r Ov. Diese stimmen bemerkenswert gut mit der Skalenho¨he fu¨r die
mittlere Abnahme der Anzahl von H Spikulae mit der Ho¨he u¨berein, wie sie pha¨no-
menologisch von Beckers [1972] zu 1 750 km bestimmt worden ist (Gleichung (3.1)).
Das ist ein deutlicher Hinweis darauf, da zumindest ein Teil der beobachteten Emis-
sionen auf H Spikulae zuru¨ckzufu¨hren sind und schla¨gt eine Bru¨cke zwischen den
hier beobachteten EUV Spikulae und den traditonellen H Spikulae. Desweiteren
zeigt Abbildung 5.11, da die Skalenho¨he mit zunehmender Temperatur zunimmt,
was suggeriert, da mit weiterer Abnahme der Temperatur die Skalenho¨hen abneh-
men und bei typischen Temperaturen von H Spikulae diese tatsa¨chlich den von
Beckers angegebenen Wert haben. Eine lineare Extrapolation in Abbildung 5.11 er-
gibt einen Wert von 1 810  50 km bei einer Temperatur von 10 000 K. Der Verlauf
der Geraden verknu¨pft somit direkt die Skalenho¨he der H Spikulae mit denen der
hier beobachteten Strukturen. Der Vollsta¨ndigkeit halber sei noch die Skalenho¨he
der Neviii Linie genannt, die sich zu 16 000  1 000 km ergibt. Dieser langsame
Abfall resultiert daraus, da auch in der Korona noch genu¨gend Neviii Ionen vor-
handen sind, um ein starkes Emissionsvermo¨gen u¨ber einen breiten Ho¨henbereich
zu erzeugen.
Mariska et al. [1978] bestimmen Skalenho¨hen von 1450 km fu¨r die Ov 1218 A und
1360 km fu¨r die Oiv 1401 A Emissionslinien. Fu¨r Linien a¨hnlicher Formationstem-
peraturen ndet Withbroe [1983] eine mittlere Skalenho¨he von 2 000  300 km. Die
Messungen hier sind somit im Einklang mit zuvor bestimmten Skalenho¨hen und
zeigen eindeutig, da ein einfaches, geschichtetes mittleres Atmospha¨renmodell (wie
etwa in Abbildung 2.3 dargestellt) keine ada¨quate Beschreibung ist. Abbildungen
der Sonne mit hohem ra¨umlichen Auflo¨sungsvermo¨gen zeigen im EUV deutlich klei-
ne Strukturen, die sich weit u¨ber den Emissionspeak in der U¨bergangszone hinaus
ausdehnen. Dies verdeutlicht, da ein groer Teil der Emission von kleinen, jet{a¨hn-
lichen Strukturen stammt. Die Gleichheit der Skalenho¨he des Emissionsgradienten
mit der Anzahl von Spikulae mit der Ho¨he und das Vorkommen von den Spikulae
a¨hnlichen Jets in EUV Images fu¨hren zu dem Schlu, da ein groer Teil der EUV
Emission am Limb auf Spikulae zuru¨ckzufu¨hren ist (vgl. auch Abschnitt 3.3).
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Abbildung 5.11: Skalenho¨hen des Intensita¨tsabfalls mit der Ho¨he einzelner Emissi-
onslinien aufgetragen gegen die Formationstemperatur.
5.4.2 Variation der Dichte und Temperatur
Die Variation der Elektronentemperatur und -dichte mit der Ho¨he erlaubt es, Ru¨ck-
schlu¨sse auf den thermodynamischen Zustand der beobachteten Region zu ziehen
und diese mit Angaben u¨ber Spikulae zu vergleichen.
Die dichte- bzw. temperaturempndlichen Linienverha¨ltnisse von Ov 759.44 A und
Ov 761.15 A bzw. Oiv 779.91 A und Oiv 787.71 A werden benutzt, um die Elektro-
nendichte Ne bzw. die Elektronentemperatur Te des beobachteten Plasmas zu be-
stimmen. Die Linienverha¨ltnisse werden analog, wie in Abschnitt 5.3.2 beschrieben,
bestimmt und mit Hilfe von Abbildung 5.4 und 5.6 in Temperaturen und Dichten
umgewandelt.
Die Elektronendichte gegen die Ho¨he oberhalb des Limbs zeigt Abbildung 5.12. Zu
erkennen ist ein deutlicher Abfall der Dichte mit der Ho¨he (logarithmische Auftra-
gung) von ca. 7  109 cm−3 am Limb bis hin zu 2:5  109 cm−3 bei einer Ho¨he von 800.
Der Abfall verla¨uft nahezu exponentiell und die eingetragene durchgezogene Linie
entspricht der Regressionsgeraden. Die daraus resultierende Skalenho¨he fu¨r den Ab-
fall der Dichte betra¨gt 8 200  1700 km. Der ho¨henabha¨ngige Dichteverlauf in H
Spikulae aus Tabelle 3.1 ist mit eingetragen. Ein Vergleich der Absolutwerte zeigt,
da sich die Dichten um etwa eine Gro¨enordnung unterscheiden. Auch der Abfall in
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H Spikulae verla¨uft exponentiell, allerdings mit einer Skalenho¨he von nur 4 400 km.
Das heit, da die Dichte in H Spikulae schneller abfa¨llt als in den hier beobachte-
ten Spikulae. Dies kann ein Hinweis darauf sein, da H Spikulae mit zunehmender
Ho¨he sta¨rker aufgeheizt werden.
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Abbildung 5.12: Aus dem Linienverha¨ltnis von Ov 759.44 A und Ov 761.15 A
bestimmte Variation der Elektronendichte mit der Ho¨he (Sterne) mit Regressionsge-
rade (durchgezogene Linie). Dazu angegeben sind die Dichtewerte fu¨r H Spikulae
aus Tabelle 3.1 (Kreuze und gepunktete Linie).
Die Elektronentemperatur gegen die Ho¨he zeigt Abbildung 5.13. Bis 800 oberhalb des
Limbs bleibt sie bemerkenswert konstant zwischen 160 000 und 180 000 K, d.h. die
Plasmatemperatur entspricht der Formationstemperatur der Emissionslinien, was
wieder ein Hinweis auf das Vorliegen eines Ionisationsgleichgewichts ist. Die Tempe-
ratur steigt dann sprunghaft auf 240 000{250 000 K an. Oberhalb des dargestellten
Ho¨henbereichs ist die Oiv 779.91 A Linie stark durch die sich mit der Ho¨he ver-
breiternde Ne viii 780.32 A Linie kontaminiert. Dies erschwert neben der Tatsache,
da hier ein Multiplett vorliegt, die Bestimmung der Linienintensita¨t erheblich und
liefert fu¨r gro¨ere Ho¨hen unzuverla¨ssige Ergebnisse. Die Erho¨hung der Plasmatem-
peratur zwischen 9 und 1000 ko¨nnte somit auf die Unsicherheit der Intensita¨tsbestim-
mung zuru¨ckzufu¨hren sein. Handelt es sich dahingegen um einen wahren Tempera-
tursprung, so kann u¨ber dessen Ursache nur spekuliert werden. Fu¨r die obere Spitze
der Spikulae, etwa eine vor dem spikularen Plasma vorhertreibende Stowelle, er-
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scheint er ein wenig zu tief, da typische H Spikulae etwa 10 000 km hoch reichen
und die EUV Spikulae noch ho¨her sein sollten. Der Temperatursprung ko¨nnte aber
auch durch eine Stowelle innerhalb des spikularen Plasma repra¨sentiert werden,
welche in vielen Modellen als Treiber von Spikulae angesehen wird (Abschnitt 3.2).
In dem rebound shock Modell kommen Stowellen schon bei weitaus niedrigeren
Ho¨hen vor (Abbildung 3.3). Ein deutlicher Hinweis auf diese Erkla¨rung sind die bei-
den Mepunkte allein allerdings nicht. Im Zusammenhang mit der oben bestimmten
Abnahme der Dichte bedeutet die Konstanz der Temperatur, da der Elektronenpar-
tialdruck mit der Ho¨he abnimmt. Dies ist konsistent mit der im vorherigen Abschnitt
beschriebenen thermischen Expansion von Spikulae.
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Abbildung 5.13: Aus dem Linienverha¨ltnis von Oiv 779.91 A und Oiv 787.71 A
bestimmte Variation der Elektronentemperatur mit der Ho¨he. Fehlerabscha¨tzungen
zeigen, da die Werte auf  10 000 K genau sind.
5.4.3 Variation der Linienbreite
Nach Gleichung (2.22) ist die Linienbreite D durch einen thermischen und einen
turbulenten Anteil der Ionenbewegung bestimmt:
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: (2.22)
Die gemessenen Breiten sind in Tabelle 5.6 fu¨r verschiedene Emissionslinien und
fu¨r verschiedene Ho¨hen angegeben. Bei Beobachtungen am Limb ist es wichtig, zur
Bestimmung von Linienbreiten nur optisch du¨nne Emissionslinien zu benutzen, da
gerade dort der lange Sichtlinienweg die Linie durch Opazita¨t verbreitern kann.
Dies trit z.B. fu¨r die Oii 834.45 A Resonanzlinie zu. Eine derartig kalte Linie sollte
eigentlich zu den schmalsten Linien geho¨ren, was aber in diesem Fall u¨berhaupt nicht
zutrit. Sie ist somit hier fu¨r die Analyse nicht geeignet. Die anderen angegebenen
Linien sind weniger problematisch.
Viele Autoren berichten von einer Verbreiterung der Emissonslinien mit der Ho¨he
[Doschek et al., 1977; Mariska et al. 1978, Hassler et al., 1990]. Dieser Trend kann
hier nur bedingt besta¨tigt werden. Die Werte in Tabelle 5.6 zeigen vor allem bei
den ku¨hleren Linien nur einen schwachen bis gar keinen Anstieg mit der Ho¨he. Obi-
ge Autoren fu¨hren ihren beobachteten Anstieg der Linienbreite auf ein Anwachsen
der turbulenten Geschwindigkeit  mit der Ho¨he zuru¨ck. Die Frage ist aber, wie
aus der gemessenen Linienbreite die turbulente Geschwindigkeit bestimmt werden
kann. Nach Gleichung 2.22 mu dazu eine kinetische Temperatur der Ionen ange-
nommen werden. Eine ha¨ug gemachte Annahme ist, da thermisches Gleichgewicht
zwischen den Elektronen und Ionen herrscht und sie die gleiche Temperatur besit-
zen, die im Ionisationsgleichgewicht gleich der Formationstemperatur der Linie ist.
Ob und wann diese Annahme anwendbar ist, wird ausfu¨hrlich in Abschnitt 5.5.1
diskutiert und es sei schon jetzt darauf hingewiesen, da diese wahrscheinlich nicht
in vollem Mae gu¨ltig ist. Nichtsdestotrotz wurde sie von vielen Autoren in der Ver-
gangenheit angewendet und soll daher, um Vergleiche ziehen zu ko¨nnen, auch in
diesem Abschnitt verwendet werden.
Abbildung 5.14 zeigt die so bestimmten turbulenten Geschwindigkeiten fu¨r die Niv,
Oiv und Sv Ionen mit der Ho¨he. Sie liegen in der Gro¨enordnung zwischen 30
und 50 km/s, wobei die Werte fu¨r Niv systematisch ho¨her als die von Oiv und
Sv liegen. Dies kann daran liegen, da Niv im Vergleich zu den anderen beiden
Linien optisch dicker ist. Die Werte zeigen eine leicht ansteigende Tendenz mit der
Ho¨he. Besonders unterhalb 1000 ist der Anstieg deutlich erkennbar. Der Verlauf erha¨lt
durch die A¨hnlichkeit der einzelnen Mepunkte einer Ho¨he eine gewisse statistische
Sicherheit. Dies a¨ndert sich abrupt oberhalb von 1000, wo die Mewerte eine starke
Streuung aufzeigen und mehr zu niedrigeren Geschwindigkeiten hin tendieren. Somit
scheint um die 1000 eine Grenze zu liegen, unterhalb derer der Anstieg der turbulenten
Geschwindigkeit besta¨tigt wird und oberhalb derer keine konkrete Aussage u¨ber
den Verlauf mit der Ho¨he getroen werden kann. Es mu bemerkt werden, da die
ku¨hleren Linien keinen so deutlichen Trend mit der Ho¨he darlegen.
Obwohl die wahre Natur der nicht-thermischen Linienverbreiterung bis heute nicht
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Abbildung 5.14: Turbulente Geschwindigkeiten  in Abha¨ngigkeit von der Ho¨he fu¨r
drei Linien aus der U¨bergangsregion. Der Fehler pro Datenpunkt liegt bei 2 km/s.
Die eingezeichnete Linie ist ein theoretischer Verlauf von  bei Annahme einer ver-
tikal laufenden Alfven Welle.
gekla¨rt ist, interpretieren viele Autoren diese als Durchlaufen einer akustischen oder
magnetohydrodynamischen (MHD) Welle [e.g. Mariska et al., 1978, Bruner and
McWhirter, 1979; Hassler et al. 1990]. Sei  die Massendichte der Region in der
Atmospha¨re, in der die beobachtete Emissionslinie erzeugt wird. Dann ist die me-
chanische Energiedichte pro Freiheitsgrad der Teilchen mit der Geschwindigkeit hvi
gegeben durch
E =
1
2
hvi2 : (5.2)
Diese Teilchenbewegung erzeugt die nicht{thermische Verbreiterung der Emissions-
linie. Nach Mariska et al. [1978] ist der Energieflu  aufgrund von Wellen gegeben
durch
 = 2Ec ; (5.3)
wobei c die Ausbreitungsgeschwindigkeit der Welle ist. Fu¨r eine akustische Welle ent-
spricht c der Schallgeschwindigkeit und fu¨r eine MHD Welle der Alfvengeschwindigkeit
vA =
Bp
0
: (5.4)
Mit Gleichung (2.24) kann somit ein direkter Zusammenhang zwischen  und 
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hergestellt werden, der fu¨r eine vertikal propagierende Alfven Welle folgende Gestalt
hat:
A =
3
2
B2
s

0
: (5.5)
Eine a¨hnliche Relation ergibt sich fu¨r akustische Wellen nach Einsetzen der Schall-
geschwindigkeit in (5.3). Die Massendichte  kann schlielich noch mit Hilfe des
idealen Gasgesetzes eliminiert werden, so da der Flu temperaturabha¨ngig wird.
Mariska et al. [1978] nden ein Ansteigen der turbulenten Geschwindigkeit mit der
Ho¨he von 8 bis 2000 fu¨r alle Emissionslinien zwischen 40 000 K und 200 000 K. Sie
bestimmen durch Ersetzen der Massendichte  mit Hilfe des idealen Gasgesetzes in
(5.5) und unter Annahme eines konstanten Druckes die Fludichte durch Anpassen
des Verlaufes der gemessenen turbulenten Geschwindigkeiten mit der Temperatur.
Sie erhalten eine Fludichte von akustisch = 1:3  103 J m−2s−1 fu¨r eine isotrope aku-
stische Welle und von MHD = 6:5  103 J m−2s−1 fu¨r eine isotrope MHD Welle bei
einem angenommenen Magnetfeld von 10 G. Bruner and McWhirter [1979] stellen
a¨hnliche Untersuchungen an, benutzen aber ein einfaches atmospha¨risches Modell
anstelle der Annahme eines konstanten Druckes. Sie nden, da der akustische Flu
einer in eine Richtung propagierende Welle kleiner als akustisch = 3  102 J m−2s−1
sein mu und da eine Alfven Welle bei Annahme von 10 G als Magnetfeld durch-
aus A = 2  103 J m−2s−1 u¨berschreiten kann und dabei immer noch nicht die
beobachtete Linienverbreiterung reproduziert.
Wenn es tatsa¨chlich Wellen sind, die fu¨r die nicht-thermische Verbreiterung ver-
antwortlich sind, dann mu aufgrund der stark abfallenden Dichte eine Linienver-
breiterung mit der Ho¨he beobachtet werden. Hassler et al. [1990] untersuchen die
koronalen Resonanzlinien von Mg x bei 609 und 625 A bis zu 20000 oberhalb des
Limbs und nden einen ansteigenden Trend in den turbulenten Geschwindigkeiten
mit der Ho¨he. Sie zeigen, da die Beobachtungen sich gut mit der Pra¨senz von Alfven
Wellen mit typischen Geschwindigkeitsamplituden von hvi = 30 km/s in der Ko-
rona erkla¨ren lassen. Sie scha¨tzen die Fludichte bei Annahme eines Magnetfeldes
von 5 G auf A = 4:3  102 J m−2s−1 ab.
Die hier bestimmten nicht{thermischen Geschwindigkeiten zeigen nach Abbildung
5.14 nur bis 1000 einen Anstieg mit der Ho¨he. Dies ist im Vergleich mit den hier vorge-
stellten Messungen anderer Autoren bemerkenswert. Nach der Welleninterpretation
wu¨rden die Wellen nur bis zu einer bestimmten Ho¨he reichen. In Abbildung 5.14 ist
ein theoretischer Verlauf fu¨r den Durchgang einer vertikalen Alfven Welle mit ein-
getragen, wie er sich aus Gleichung (5.5) ergibt. Dabei ist ein Magnetfeld von 10 G
und eine Massendichte von  = mpN angenommen. mp ist das mittlere atomare
Gewicht und N die Teilchenanzahldichte des Plasmas. In der solaren Atmospha¨re
folgt aus der Pra¨senz der schweren Ionen   0:6 und N  1:9Ne [Priest, 1984].
Es wird ein exponentieller Abfall der Elektronendichte mit der Ho¨he angenommen,
wobei die nach Abbildung 5.12 bestimmte Skalenho¨he von 8 000 km verwendet wird.
Dadurch ergibt sich eine Energiefludichte von A = 6:2  103 J m−2s−1. Die Kurve
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gibt den Verlauf der gemessenen turbulenten Geschwindigkeiten unterhalb von 1000
recht gut wieder, beru¨cksichtigt man, wie grob die Abscha¨tzung eigentlich ist. Be-
merkenswert ist, da die Kru¨mmung der Kurve, die einzig von der Skalenho¨he der
Dichteabnahme bestimmt wird und unabha¨ngig von den gewa¨hlten Absolutwerten
der einzelnen Parameter ist, sehr gut mit allen drei gemessenen Kurven u¨berein-
stimmt. Das unterstu¨tzt die zuvor auf anderen Wegen bestimmte Skalenho¨he fu¨r die
Dichteabnahme. Bei sehr niedrigen Ho¨hen (0{300) liegen die gemessenen Werte etwas
oberhalb der Kurve. Dort kann die Annahme eines konstanten Flusses aufgrund der
Magnetfeldtopologie durchaus verletzt sein (Abbildung 2.3), so da es dort durch
Verkleinerung der Querschnittsfla¨che zu einer Erho¨hung der Fludichte und damit
nach Gleichung (5.5) zu einer Erho¨hung der turbulenten Geschwindigkeiten kommen
kann. Der Wert fu¨r die Energiefludichte ist ho¨her als in den oben zitierten Arbeiten,
obwohl Bruner and McWhirter [1979] nur eine untere Grenze dafu¨r angeben. Dies
ist darauf zuru¨ckzufu¨hren, da die Absolutwerte der turbulenten Geschwindigkeiten
hier viel gro¨er sind. Es ist schwer, eine Ursache fu¨r diese Diskrepanz anzugeben,
da ein direkter Vergleich der einzelnen Datensa¨tze nicht mo¨glich ist. Es sei aber
bemerkt, da die hier bestimmten Werte fu¨r die nicht-thermischen Verbreiterungen
konsistent mit anderen aktuellen SUMER Messungen sind.
Es ist festzustellen, da u¨ber einen Bereich von etwa 1000 die Daten gut an eine
durchgehende Alfven Welle (oder auch sonstige MHD oder akustische Wellen) an-
gepat werden ko¨nnen. Dies unterstu¨tzt die Theorien, die Wellen als Treiber von
Spikulae benutzen. Die Geschwindigkeitsamplituden liegen dabei in einem Bereich
um 60 km/s. Dies ist recht hoch und liegt in der Gro¨enordnung der lokalen Schall-
geschwindigkeit. Damit ko¨nnen sich Stowellen ausbilden. Der plo¨tzliche Abbruch
des koha¨renten Anstiegs bei 1000 kann als eine ausgebildete Stowellen interpretiert
werden. Dies wa¨re im Einklang mit den Theorien, die Stowellen als Treiber von
Spikulae benutzen, insbesondere dem rebound shock Modell. Das Auftreten der
Stowellen bei einer mittleren Ho¨he von 1000 oder 7 250 km, was durchaus eine typi-
sche Ho¨he von Spikulae ist, spricht fu¨r eine Zuordnung innerhalb der Spikulae. Die
groe Streuung der turbulenten Geschwindigkeit oberhalb von 1000 wu¨rde der Down-
stream Region entsprechen und Turbulenz als natu¨rliche Erkla¨rung fu¨r die Streuung
liefern. Daru¨berhinaus sind Stowellen eektive Mechanismen, um Wellenenergie in
thermische Energie umzuwandlen und wa¨ren so fu¨r die Heizung in Spikulae verant-
wortlich. Es ist interessant, da die Position der Stowelle mit dem abrupten Anstieg
der Temperatur in Abbildung 5.13 u¨bereinstimmt. Dies ist ein weiteres Indiz dafu¨r,
da das Plasma dort lokal durch Stowellen geheizt wird.
5.5 Ionentemperaturen
In diesem Abschnitt soll die Ionentemperatur in Spikulae bestimmt werden. Die
Problematik, wie aus der Linienbreite physikalische Parameter bestimmt werden
ko¨nnen, ist im Abschitt 5.4.3 schon angesprochen worden. Da u¨ber die Gu¨ltigkeit
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verschiedener Methoden in der Literatur keine Einigung herrscht, werden diese im
folgenden als Vorbereitung kurz ero¨rtert.
5.5.1 Methoden
Fu¨r die Verbreiterung einer Emissionslinie sind nach Abschnitt 2.2 die Bewegungen
der Ionen durch einen thermischen und einen turbulenten Anteil verantwortlich. Die
Linienbreite lautet nach Gleichung (2.22)
D =
0
c
 
2kTi
mi
+ 2
! 1
2
: (2.22)
Dies la¨t sich auch durch eine eektive Dopplergeschwindigkeit v1=e ausdru¨cken, die
die wahrscheinlichste Gesamtgeschwindigkeit der Ionen beschreibt.
v21=e =
2kTi
mi
+ 2 (5.6)
v1=e hat keine direkte physikalische Bedeutung. Man mu die beiden Einzelterme
auf der rechten Seite von Gleichung (5.6) trennen, um Aussagen u¨ber die Dynamik
und Thermodynamik der Ionen gewinnen zu ko¨nnen. Drei verschiedene Methoden
und deren Voraussetzungen sollen hier na¨her betrachtet werden:
1. Nimmt man an, da die kinetische Ionentemperatur Ti gleich der Elektro-
nentemperatur Te ist, so entspricht letztere im Ionisationsgleichgewicht der
Formationstemperatur der Linie, welche gut bekannt ist. Dadurch ergibt sich
die turbulente Geschwindigkeit  automatisch aus (5.6). Diese Methode ist
von einer Reihe von Autoren (eine Liste von Referenzen dazu nden sich bei
Mariska [1992]) wie auch in Abschnitt 5.4.3 angewendet worden. Sie setzt Kol-
lisionsgleichgewicht zwischen Elektronen und Ionen voraus, was nicht in allen
Gebieten der Sonnenatmospha¨re gewa¨hrleistet ist.
2. Eine Abschwa¨chung der obigen Voraussetzung ist ein Verfahren von Feldman
and Laming [1993], die annehmen, da Ti sich proportional zur Formationstem-
peratur verha¨lt und sie bestimmen den Proportionalita¨tsfaktor durch die Un-
tersuchung von Emissionslinien verschiedener Formationstemperaturen. Seely
et al. [1997] machen eine a¨hnliche Na¨herung, indem sie annehmen, da Linien
mit gleicher Formationstemperatur auch die gleiche Ionentemperatur besitzen.
Dies setzt voraus, da unabha¨ngig von ihrer Masse die Ionen untereinander im
thermischen Gleichgewicht sind. Zur Bestimmung von  wird in beiden Arbei-
ten weiterhin angenommen, da  am Limb in guter Na¨herung fu¨r alle Ionen
den gleichen Wert hat. Das ist gerechtfertigt, da die verschiedenen Emissionsli-
nien in der gleichen Plasmasa¨ule der Sichtlinie generiert werden und alle Ionen
gleichermaen durch die turbulente Bewegung beeinflut werden.
5.5 Ionentemperaturen 87
3. Will man sich von jeglicher a priori Annahme u¨ber Ti lo¨sen, so ist Gleichung
(5.6) unterbestimmt. Man gewinnt eine obere Grenze fu¨r Ti, wenn die gesamte
beobachtete Verbreiterung als thermisch erachtet wird ( = 0). Eine untere
Grenze erha¨lt man, wenn man auch hier annimmt, da fu¨r alle Ionen das
gleiche  gilt. Die Emissionslinie mit der geringsten Breite hat fu¨r Ti = 0 ein
maximales , welches fu¨r die anderen Ionen eine untere Grenze fu¨r Ti liefert. Tu
et al. [1998] bestimmen so einen Bereich fu¨r die Ionentemperatur verschiedener
koronaler Ionen in polaren koronalen Lo¨chern, wo man davon ausgehen mu,
da aufgrund der geringen Dichte die Annahme des Kollisonsgleichgewichtes
zwischen Ionen und Elektronen aus Punkt 1. massiv verletzt ist.
Die letzte Methode ist die allgemeinste der hier vorgestellten, da sie keinerlei a priori
Annahmen u¨ber die Ionentempertur erfordert. Sie liefert zwar keine turbulenten
Geschwindigkeiten und keine absoluten Ionentemperaturen, engt aber letztere auf
einen gewissen Bereich ein.
5.5.2 Abscha¨tzung der Ionentemperaturen
Fu¨r die aus Abschnitt 5.4.3 bestimmten Linienbreiten wird das oben beschriebene
dritte Verfahren angewendet, um die Ionentemperatur abzuscha¨tzen. Zur Bestim-
mung einer oberen Grenze wird  = 0 in Gleichung (5.6) gesetzt und ein maximales
Ti fu¨r alle Ionen bestimmt. Wie Tabelle 5.6 zeigt, besitzt Nii als kalte chromo-
spha¨rische Linie die geringste Linienbreite des Datensatzes. Das bedeutet, da Nii
das kleinste v1=e hat und daher, wie oben beschrieben, die untere Grenze der Ionen-
temperatur der anderen Ionen liefert. In Abbildung 5.15 ist das Ergebnis fu¨r eine
Ho¨he von 500:7  4 000 km oberhalb des weien Limbs gezeigt. Dargestellt sind die
oberen (Rauten) und unteren Grenzen (Dreiecke) der Ionentemperaturen aufgetra-
gen gegen die Elektronentemperatur, welche gleich der Linienformationstemperatur
gesetzt ist. Die gestrichelte Identita¨tsgerade zeigt, da die Ionentemperatur deut-
lich oberhalb der Elektronentemperatur liegt. Wa¨hrend letztere in dem Bereich von
100 000 K liegen, sind die Ionentemperaturen um eine Gro¨enordnung ho¨her und rei-
chen teilweise weit u¨ber 1 Million K hinaus. Es ist bemerkenswert, da die einzelnen
Ionen nicht die gleiche Temperatur aufweisen und sich somit untereinander nicht
im thermischen Gleichgewicht benden. Besonders deutlich tritt dies bei Niii und
Siv auf, die beide die gleiche Formationstemperatur besitzen. Damit wird deutlich,
da die Voraussetzungen fu¨r Methode 2 im letzten Abschnitt nicht erfu¨llt sind. Die
Beobachtungen hier sind konsistent mit denen von Seely et al. [1997] und Tu et al.
[1998], die in der Korona Ionentemperaturen weit oberhalb der Formationstempe-
raturen ihrer beobachteten Linien in der Gro¨enordnung von einigen Millionen K
nden. Bemerkenswert an der hier gemachten Beobachtung ist, da die Ionen auch
weiter unten in der Atmospha¨re, in Spikulae derartig hei sind.
Um eine derartige Temperaturdierenz zwischen Elektronen und Ionen aufrecht er-
halten zu ko¨nnen, ist eine selektive Heizung notwendig, die nur die Ionen heizt.
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Abbildung 5.15: Ionentemperatur Ti aufgetragen gegen die Elektronentemperatur Te,
die als Linienformationstemperatur angenommen ist. Rauten repra¨sentieren die obe-
re, Dreiecke die untere Grenze fu¨r Ti. Die Fehlerbalken resultieren aus der Annahme
eines Fehlers durch die Fitprozedur von  0.2 Pixel. Die Linie Ti = Te ist gestrichtelt
eingetragen.
Auerdem mu der Heizmechanismus sehr eektiv sein, damit er gegenu¨ber den
relativ kurzen Ausgleichszeiten zwischen Elektronen und Ionen von der Gro¨en-
ordnung 0.1 s (Abschnitt 5.6.1) die Temperaturdiskrepanz aufrecht erhalten kann.
Ein solcher Mechanismus ist die Heizung durch Ionen-Zyklotron Resonanz, deren
Zeitskala in der Sonnenatmospha¨re in dem Bereich von 10−3{10−6 s liegt und die
ausschlielich die Ionen heizt.
Die Theorie zur Heizung durch Ionen{Zyklotron wird na¨her in Abschnitt 5.6.3 be-
leuchtet. Hier soll nur darauf verwiesen werden, da bekannte Signaturen fu¨r eine
solche Heizung eine Skalierung der Ionentemperatur mit der Masse (Ti=mi  Tj=mj)
und eine Abnahme der Heizrate mit der Ionengyrofrequenz sind [Tu et al., 1998].
Um dies nachzupru¨fen, ist die Ionentemperatur und die thermische Geschwindigkeit
der Ionen in Abha¨ngigkeit des Ladungs zu Massen Verha¨ltnisses Zi=Ai (Ai ist die
Massenzahl und Zi die Ladungszahl des Ions) in Abbildung 5.16 dargestellt. Zi=Ai
5.5 Ionentemperaturen 89
0.0 0.1 0.2 0.3
Zi/Ai
5.0
5.5
6.0
6.5
7.0
L
og
 T
i (
K
)
NII
SIV
NIII
NIV
SV
OIV
OV
SIV
NIII
NIVSV
OIV
OV
0.0 0.1 0.2 0.3
Zi/Ai
0
20
40
60
v t
he
rm
 (k
m
/
s)
NII
SIV NIII
NIV
SV OIV
OV
SIV NIII
NIV
SV OIV
OV
Abbildung 5.16: Ionentemperatur (oben) und thermische Geschwindigkeit (unten)
gegen das Ladungs zu Masse Verha¨ltnis Zi/Ai. Durchgezogen ist die Ionentemperatur
bzw. thermische Geschwindigkeit unter der Annahme eines turbulenten Anteils mit
 = 25 km/s.
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ist direkt proportional zur Ionengyrofrequenz
Ωi =
ZieB
Aimp
: (5.7)
e die Elementarladung und mp die Protonenmasse. In Abbildung 5.16 sind die Io-
nentemperaturen bzw. thermischen Geschwindigkeiten fu¨r ein angenommenes  =
25 km/s mit eingetragen. Im folgenden soll angenommen werden, da diese Linien
die wahren Ionentemperaturen bzw. thermischen Geschwindigkeiten repra¨sentieren.
La¨t man Nii auen vor, so erkennt man oben in Abbildung 5.16 oberhalb von
Zi=Ai  0:1 einen Trend zur Abnahme der Temperatur mit der Gyrofrequenz bis zu
Zi=Ai  0:2. Daran anschlieend steigt sie wieder leicht an. Hingegen hat die ther-
mische Geschwindigkeit innerhalb der Fehlertoleranz einen nahezu konstanten Wert
zwischen 32 und 40 km/s. Dies deutet auf eine Massenskalierung der Temperatur
hin.
Wa¨hrend die thermischen Geschwindigkeiten einen recht deutlichen Hinweis auf eine
Heizung durch Ionen{Zyklotron Resonanz geben, ist die Abnahme der Temperatur
mit der Gyrofrequenz nicht so stark ausgepra¨gt. Untersuchungen in anderen Ho¨hen
als 500:7 zeigen ein a¨hnliches Verhalten. Man mu sich aber bewut sein, da die
erwartete Abnahme der Heizrate mit der Gyrofrequenz stark von dem Verlauf des
turbulenten Energiespektrums im chromospha¨rischen Netzwerk abha¨ngt, von dem
nur wenig bekannt ist. Eine genauere Ausfu¨hrung dazu ist in Abschnitt 5.6.3 gege-
ben. So mu der beobachtete Verlauf der Ionentemperatur mit Zi=Ai die Heizung
durch resonante Ionen{Zyklotron Wellen nicht notwendigerweise ausschlieen. Die
konstante thermische Geschwindigkeit der Ionen dahingegen ist ein deutlicher Hin-
weis auf das Vorliegen von Ionen{Zyklotron Resonanz. Auerdem zeigt Abbildung
5.15 klar, da Ionen und Elektronen in Spikulae nicht im thermischen Gleichgewicht
sind und da ein selektiver Heizmechanismus vorliegen mu. Ein einfaches Modell
dazu wird im na¨chsten Abschnitt entwickelt.
5.6 Spikulae{Heizung durch Ionen{Zyklotron Resonanz
Die Ergebnisse aus dem vorherigen Abschnitt sollen hier verwendet werden, um ein
einfaches Heizungsmodell fu¨r Spikulae zu entwickeln. Da durch die Ionen{Zyklotron
Resonanz nur die Ionen geheizt werden, ist eine Mehrkomponenten{Theorie erforder-
lich. Diese entha¨lt in der Energiebilanz Stoterme, Energiesenken durch Strahlung
und Energiequellen durch resonante Heizung. In den folgenden drei Abschitten wer-
den diese physikalischen Mechanismen detailliert vorgestellt, bevor sie im letzten
Abschnitt zu einem einfachen Modell zusammengefu¨gt werden.
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5.6.1 Energieu¨bertragung durch Sto¨e
Verschiedene Teilchenspezies ko¨nnen untereinander durch Sto¨e Energie und Impuls
austauschen. Die Energieu¨bertragungsrate zwischen zwei Gasen mit Maxwell’scher
Geschwindigkeitsverteilung und verschiedenen Temperaturen T1 und T2 und Massen
m1 und m2 ist [Banks, 1966]
dU1
dt
= −3 m1m2
(m1 +m2)
2 12N1k (T1 − T2) : (5.8)
Dabei ist 12 die mittlere Kollisionsfrequenz der Teilchen 1 mit 2 und U1 die innere
Energie des Gases 1
U1 =
f
2
kN1T1 : (5.9)
f ist die Anzahl der Freiheitsgrade. Die mittlere Kollisionsfrequenz 12 la¨t sich im
Falle zweier geladener Gase aus dem Rutherford’schen Streuquerschnitt gewinnen
und hat die Gestalt [Banks, 1966]
12 =
N2 (Z1Z2e
2)
2
ln 
6
p
220
2

kT1
m1
+ kT2
m2
 3
2
: (5.10)
Darin ist  die reduzierte Masse und ln  der Coulomb Logarithmus, der geringfu¨gig
dichte- und temperaturabha¨nig ist und Werte zwischen 5 und 20 annehmen kann
[Priest, 1984]. Bis auf das Auftauchen der Dichte N2 ist 12 symmetrisch unter
Vertauschung der Indizes. Das bedeutet, da der Energieu¨bertrag von einem dichten
zu einem du¨nnen Gas eektiver ist als umgekehrt. Fat man die Gleichungen (5.8)
bis (5.10) zusammen und nimmt f = 3 an, so erha¨lt man
dT1
dt
= − N2 (Z1Z2e
2)
2
ln 
3
p
220m1m2

kT1
m1
+ kT2
m2
 3
2
: (5.11)
Dieses Resultat erlaubt es, mit Hilfe von nur einer Gleichung die Energieu¨bertra-
gungsrate aller geladenen Teilchenspezies zu bestimmen. Im folgenden sind nur die
Fa¨lle eines Elektronen{Ionen Gases und eines Protonen{Ionen Gases relevant. Mit
der Na¨herung Te=me  Ti=mi im ersten und der Vereinfachung mi = Aimp im
zweiten Fall hat Gleichung (5.11) folgende Gestalten:
dTi
dt
= −NeZ
2
i e
4pme ln 
3
p
220mi
T i− Te
(kTe)
3
2
(5.12)
dTp
dt
= − NiZ
2
i e
4 ln 
3
p
220Ai
p
mpk
3
2
Tp− Ti
Tp + A
−1
i Ti
 3
2
: (5.13)
Die entsprechenden Gleichungen fu¨r Elektronen bzw. Ionen erha¨lt man einfach durch
Ersetzen der Dichte Ne durch Ni in (5.12) bzw. Ni durch Np in (5.13). Gleichung
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(5.12) zeigt, da bei einem Temperaturunterschied zwischen Ionen und Elektronen,
diese sich bei konstantem Te in einer typischen Zeit  ausgleichen
 =
3
p
220mi (kTe)
3
2
NeZ2i e
4
p
me ln 
: (5.14)
Geht man von einem Protonen{Elektronen Plasma aus, so liefert (5.14) mit typi-
schen Werten fu¨r EUV Spikulae von Ne = 10
9 cm−3, ln  =16.3 und Te = 105 K
einen Wert von 0.1 s fu¨r  . Eine derartig kurze Ausgleichszeit bedeutet, da sich
Elektronen und Protonen bei Heizmechanismen, die auf la¨ngeren Zeitskalen arbei-
ten, im thermischen Gleichgewicht benden.
5.6.2 Strahlungsverluste optisch du¨nner Plasmen
In der oberen Chromospha¨re und U¨bergangsregion ist Strahlung der Hauptverlust-
mechanismus in der Energiebilanz. Oberhalb von etwa 20 000 K wird das Plasma
optisch du¨nn und der Strahlungsverlustterm hat die Gestalt von Gleichung (3.9)
Ls = NeN(H
+)Qs(Te) : (3.9)
Qs(Te) ist die temperaturabha¨ngige Strahlungsverlustfunktion fu¨r optisch du¨nne
Plasmen. Sie wird durch die Lo¨sung der Anregungs- und Ionisationsgleichgewichte
fu¨r alle vorhandenen Ionen bestimmt und resultiert fu¨r eine gegebene Tempera-
tur aus der Summe der gesamt emittierten Strahlung, die aus gebunden{gebunden,
gebunden{frei und frei{frei U¨berga¨ngen hervorgeht. Qs(Te) ist von einer Reihe von
Autoren evaluiert worden und ihren Verlauf skizziert Abbildung 5.17.
Auallend sind die beiden Maxima um 20 000 und 160 000 K. Ersteres resultiert
vom neutralen Wassersto, der die Strahlungsverlustfunktion in diesem Tempera-
turbereich dominiert. Oberhalb von etwa 20 000 { 30 000 K wird der Wassersto
vollsta¨ndig ionisiert, und die Funktion fa¨llt wieder ab. Das plateau{artige Maxi-
mum um 160 000 K stammt hauptsa¨chlich von den Elementen C und O, die in
diesem Temperaturbereich ihr maximales Emissionsvermo¨gen haben und die hinrei-
chend ha¨ug vorkommen.
Rosner et al. [1978] tten die Kurve stu¨ckweise an eine Funktion der Form Qs(Te) =
T e (Strich{Punkt Linie in Abbildung 5.17) und nden fu¨r den hier relevanten
Bereich
Qs(Te) =
8><
>:
10−34:85 (Wm3) : 104:3 < Te < 104:6
10−44T 2e (Wm
3) : 104:6 < Te < 10
4:9
10−34:2 (Wm3) : 104:9 < Te < 105:4
(5.15)
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Abbildung 5.17: Repra¨sentativer Verlauf der Strahlungsverlustfunktion Qs(Te) fu¨r
verschiedene Plasmazusammensetzungen (durchgezogen und gestrichelt) [Priest,
1984]. Sie ist bis auf einen Faktor zwei genau. Rosner et al. [1978] bestimmen einen
analytischen Fit dieser Funktion, der durch die Strich{Punkt Linie dargestellt wird.
5.6.3 Heizung durch Ionen{Zyklotron Resonanz
In situ Messungen im Sonnenwind zeigen, da sich schwere Ionen relativ zu den
Protonen schneller bewegen (dierentielle Ionenbeschleunigung). Der Geschwindig-
keitsunterschied liegt dabei in der Gro¨enordnung der lokalen Alfvengeschwindigkeit.
Weiterhin wird beobachtet, da die kinetischen Temperaturen der Ionen dem Gesetz
Ti=i = Tp=p folgen, d.h. alle Ionen haben die gleiche thermische Geschwindigkeit.
Diese Pha¨nomene sind detailliert bei Marsch [1991] zusammengefat. Die bevorzug-
te Heizung der Ionen und die dierentielle Ionenbeschleunigung wird der Wechsel-
wirkung zwischen Alfven Wellen und Ionen des Sonnenwinds zugeschrieben. Ver-
schiedene theoretische Arbeiten versuchen, diese Pha¨nomene zu beschreiben, aber
noch keine liefert eine vollsta¨ndig zufriedenstellende Erkla¨rung. Der Schlu¨sselproze
scheint dabei die Resonanz zwischen Ionen und Wellen nahe der Ionen{Zyklotron
Resonanzfrequenz zu sein. Die Welle dissipiert und konvertiert ihre Energie dabei in
thermische Energie der Ionen. Es ist allerdings unklar, wie die verlorene spektrale
Energie wieder ersetzt wird, um das lokale Energiespektrum aufrecht zu erhalten
und wie die dissipierte Energie auf die einzelnen Ionenspezies und deren Freiheits-
grade verteilt wird. Einen U¨berblick u¨ber Theorien zu diesem Thema ndet sich bei
Tu and Marsch [1995].
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Hochfrequente Alfven Wellen treten bei Anna¨herung an die Gyrofrequenz der Teil-
chen mit diesen in Resonanz. Links{zirkular polarisierte Wellen liefern dabei die
Ionen{Zyklotron Resonanz mit der Resonanzbedingung
! − kkvk = Ωi : (5.16)
! ist die Wellenfrequenz und kk bzw. vk die Wellenzahl bzw. die Teilchengeschwin-
digkeit entlang des Hintergrundmagnetfeldes. Gleichung (5.16) dru¨ckt aus, da die
Wellenfrequenz im System der Ionen gleich der Ionen{Gyrofrequenz ist. Das bedeu-
tet, da die um das Magnetfeld gyrierenden Ionen einem konstanten elektrischen
Wellenfeld E? ausgesetzt sind, welches sie permanent beschleunigt oder bremst. Im
ersten Fall gewinnen die Ionen Energie aus der Welle und im letzten Fall ist es
gerade umgekehrt. Welcher Fall eintritt, ist von der Geschwindigkeitsverteilung der
Teilchen abha¨ngig. Hier soll angenommen werden, da die Ionen eine reine Maxwell-
verteilung besitzen, so da sie ausschlielich Energie aus der Welle gewinnen. Durch
das Vorhandensein von turbulenten alfvenischen Sto¨rungen kann die so transferierte
Energie in thermische Energie der Ionen umgesetzt werden.
Nach Tu and Marsch [1995; 1997] existieren zwei Heizmechanismen, die zur Ener-
gieu¨bertragung bei der Welle{Teilchen Wechselwirkung beitragen. Dies ist zum einen
die turbulente Energiekaskade, die die spektrale Energie im Wellenzahlraum zu
ho¨heren Wellenzahlen transportiert. Durch das Taylor{Theorem la¨t sich die Wel-
lenzahl leicht durch Multiplikation mit der Stro¨mungsgeschwindigkeit des Plasmas in
eine Frequenz umwandeln. Nach Matthaeus and Goldstein [1982] ist diese Na¨herung
gu¨ltig, wenn
v
vA
 2B
B
: (5.17)
v ist dabei die Stro¨mungsgeschwindigkeit und B die Amplitude des magnetischen
Wellenfeldes. Mit den hier gewa¨hlten Parametern von (s.u.) v = 25 km/s, vA =
2 500 km/s, B = 10 nT und B = 5  10−3 T ist (5.17) hinreichend gut erfu¨llt. Das
Taylor{Theorem ist somit hier anwendbar und die Energiekaskade kann anstatt im
Wellenzahlraum im Frequenzraum betrachtet werden. Diese Kaskade transportiert
somit Energie zu ho¨heren Frequenzen, welche bei Erreichen der lokalen Gyrofrequenz
teilweise in Wa¨rme umgesetzt wird. Nach Tu and Marsch [1995; 1997] hat der auf
der Energiekaskade basierende Heizmechanismus die Gestalt
H1 = 2
cos
 (v + vA cos ) vA20
f 3i P
2(fi; r) : (5.18)
 ist die Kaskaden Konstante, die zu 0.01 abgescha¨tzt worden ist [Tu and Marsch,
1997]. P (fi; r) ist das Energiespektrum im radialen Abstand r, ausgewertet nahe
der Ionen{Gyrofrequenz
fi = 0:1  Ωi ; (5.19)
was beru¨cksichtigt, da die resonante Zyklotron{Instabilita¨t schon bei etwa 1/10 der
Gyrofrequenz einsetzt [Marsch, 1991].  ist der Spiral{Winkel des Sonnenwindma-
gnetfeldes, welcher nahe der Sonne in guter Na¨herung 0 betra¨gt. vA ist die lokale
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Alfven- und v die Teilchengeschwindigkeit. Der zweite Beitrag zur Heizung resultiert
aus der Dissipation von Wellenenergie aufgrund des radialen Gradienten der Ionen{
Zyklotronfrequenz. Durch das mit der Ho¨he stark abfallende Magnetfeld wird die
lokale Gyrofrequenz erniedrigt und Wellen niedrigerer Frequenzen, die in der Regel
energiereicher sind, werden dissipiert. Dieser Beitrag hat nach Tu and Marsch [1995;
1997] die Gestalt
H2 = −(v + vA cos)P (fi; r)
0
dfi
dr
: (5.20)
Der radiale Gradient des Magnetfeldes ist nahe der Sonne viel gro¨er als weiter
drauen im Sonnenwind. Noch drastischer ist die Situation in Spikulae, da an den
Ra¨ndern der supergranularen Zellen sehr starke Magnetfelder herrschen, die rasch
nach auen abklingen. Folgende Abscha¨tzung soll zeigen, welcher Heizmechanismus
fu¨r Spikulae der relevante ist. Das Verha¨ltnis der beiden Heizterme fu¨r den Fall von
Protonen ist
H2
H1
= − (v + vA)
2 vA0
2f 3pP (fp; r  R)
dfp
dr
: (5.21)
Folgende Parameter werden fu¨r die Abscha¨tzung verwendet:
 Ne = 109 cm−3 (gemessen) )   2Nemp
 B fa¨llt linear von 10 auf 1 mT u¨ber eine Strecke von 10 000 km ab
) dfi=dr  9 Hz/km
 vA(B  5 mT)  2500 km/s
 v  25 km/s als typische Geschwindigkeit von Spikulae
 fi(B  5 mT)  50 kHz
 P (fi)  103 − 104 nT2/Hz [Marsch and Tu, 1998]
Daraus folgt, daH2 ca. 75 mal gro¨er ist alsH1 und damit der fu¨r Spikulae relevante
Heizproze ist.H1 wird somit im folgenden vernachla¨ssigt. Es sei bemerkt, da weiter
drauen im Sonnenwind gerade das umgekehrte der Fall ist und H2 gegenu¨ber H1
vernachla¨ssigt werden kann [Tu and Marsch, 1995].
Diese Abscha¨tzung kann nur Gro¨enordnungen wiedergeben, da die gewa¨hlten Pa-
rameter u¨ber einen weiten Bereich variieren ko¨nnen. Die gro¨te Unsicherheit weist
dabei das Energiespektrum P (f; r) auf. Es ist nicht bekannt, welche Form dieses
nahe der Sonne hat. Die oben gewa¨hlten Werte stammen von Tu and Marsch [1998],
die P (f; r) aus in situ Messungen im Sonnenwind in das chromospha¨rische Netzwerk
extrapolieren. Es ist aus der genannten Arbeit allerdings nicht zu entnehmen, unter
welchen Annahmen die Autoren dies durchgefu¨hrt haben und wie vertrauenswu¨rdig
die angegebenen Werte sind bzw. u¨ber welchen Bereich sie variabel sind. Es mu
bemerkt werden, da das Energiespektrum P (fi) sowohl in dieser Arbeit als auch bei
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Tu and Marsch [1998] ein entscheidener Parameter darstellt. Ist P (fi)  100 nT2/Hz,
also um etwa zwei Gro¨enordnungen kleiner als oben angegeben, so sind die resul-
tierenden Heizraten zu gering, als da sie einen signikanten Temperaturunterschied
zwischen Elektronen und Ionen bewirken ko¨nnten.
Fu¨r den oben gewa¨hlten Bereich des Magnetfeldes und des Energiespektrums ergibt
sich aus (5.20) eine Heizrate in dem Bereich von 410−6−410−4 J m−3s−1. Heizraten
in der Gro¨enordnung von 10−3{10−6 J m−3s−1 erscheinen somit als sinnvoll. Dies ist
konsistent mit Heizraten, die Tu and Marsch [1998] im chromospha¨rischen Netzwerk
erhalten. Aus dem Energiespektrum la¨t sich die Gro¨enordung der mit den Wellen
verbundenen magnetischen und elektrischen Wellenfelder abscha¨tzen. Es ist
P =
B2
f
(5.22)
mit einem typischen Frequenzintervall f , welches das Auflo¨sungsvermo¨gen der
Messung repra¨sentiert. Mit einem angenommenen f  0:1 Hz folgt B  10 −
30 nT. Mit
E
B
 vA (5.23)
la¨t sich dann die Gro¨enordnung des elektrischen Wellenfeldes zu E  25 −
75 mV/m ableiten. Beide Wellenfelder geben eine realistische Gro¨enordnung wieder,
so da der gewa¨hlte Parameterbereich fu¨r das Energiespektrum vernu¨nftig erscheint.
Es soll hier nochmal darauf hingewiesen werden, da Alfven Wellen in der oberen
Atmospha¨re der Sonne durch andere Mechanismen wie z.B. Joulesche Wa¨rmepro-
duktion ihre Energie nur geringfu¨gig dissipieren ko¨nnen [Osterbrock, 1961; Priest,
1984] und da derartige Mechanismen eine untergeordnete Rolle spielen. In der Koro-
na ist die elektrische Leitfa¨higkeit so gro, da die Wellen nahezu ungeda¨mpft sind.
Nur in der unteren Chromospha¨re, wo ein signikanter Anteil an Neutralteilchen
vorhanden ist, ist Joulesche Dissipation aufgrund von Neutralteilchensto¨en eekti-
ver und tra¨gt wahrscheinlich zum Treiben von Spikulae bei (Abschnitt 3.2). Es ist
aber davon auszugehen, da die Ionen{Zyklotron Heizung der eektivste Proze in
der Sonnenatmospha¨re ist, um Wellenenergie von Alfven Wellen in Teilchenenergie
umzusetzen.
Wie bereits oben erwa¨hnt ist das Energiespektrum P (f; r) auf der Sonne nicht hin-
reichend gut bekannt, da bisher keinerlei Messungen dazu zur Verfu¨gung stehen. In
situ Beobachtungen des Energiespektrums im Sonnenwind bei 0.3 AU sind dahin-
gegen im Rahmen der HELIOS{Mission durchgefu¨hrt worden [z.B. Marsch, 1991].
Allgemein kann eine Potenzfunktion fu¨r das Energiespektrum angenommen werden
P (f) = P0
 
f
f0
!−
: (5.24)
P0 und f0 sind bestimmte Referenzwerte und  der spektrale Index, der in der Regel
zwischen eins und zwei liegt. Auch dieser ist fu¨r den Fall der Sonne nicht bekannt.
Folgende Fa¨lle ko¨nnen vorliegen:
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 = 1 : weies Spektrum (jede Frequenzdekade besitzt den gleichen Energieinhalt)
 = 3
2
: voll entwickelte Kraichnan Turbulenz (MHD Turbulenz)
 = 5
3
: voll entwickelte Kolmogorov Turbulenz (hydrodynamische Turbulenz)
  2 : noch nicht voll entwickelte Turbulenz
Roberts [1989] extrapoliert den Wellenenergieflu bei 1 AU zuru¨ck zur Sonne und
ndet einen spektralen Index von 5/3. Dere [1989] untersucht das turbulente Energie-
spektrum als Funktion der ra¨umlichen Skalen durch Beobachtungen der Civ 1 548 A
Resonanzlinie. Er ndet einen spektralen Index von 3/2, aber auch Fa¨lle mit anderen
Indizes nahe bei eins.
Nimmt man einen festen radialen Abstand r an, so werden Ionen und Protonen
je nach spektralem Index unterschiedlich stark geheizt. Nach Gleichung (5.20) und
(5.24) ist (H := H2)
Hi
Hp
=
P (fi)
P (fp)
dfi=dr
dfp=dr
=
fp
fi
Zi
Ai
=

Ai
Zi
−1
: (5.25)
Bei weien Spektren ( = 1) erfahren Protonen und Ionen die gleiche Heizung. Da
fu¨r alle Ionen auer Protonen Ai=Zi > 1 gilt, werden fu¨r  > 1 die Ionen mit groen
Ai=Zi am sta¨rksten geheizt. So wird z.B. fu¨r  = 2 Siv um das 1.5-fache gegenu¨ber
Niii und um das 10-fache gegenu¨ber den Protonen geheizt. Ersteres ist in Abbildung
5.16 oben gut zu erkennen, ist aber auch nur fu¨r diesen Bereich von Zi=Ai erfu¨llt. Der
Anstieg daru¨berhinaus ist nur mit einem  < 1 zu erkla¨ren. Tatsa¨chlich ist auch bei
Kenntnis des Energiespektrums die wahre relative Gro¨e der Hi nicht hinreichend
gut bekannt, da, wie oben bereits erwa¨hnt, nicht klar ist, wie sich die dissipierte
Energie auf die einzelnen Ionenspezies und deren Freiheitsgrade verteilt. Isenberg
and Hollweg [1982] behaupten, da aufgrund der dierentiellen Ionenbeschleunigung
Hi=i > Hp=p gelten mu. Da i in der Regel um das 10{100-fache kleiner als p ist,
ist dies sogar fu¨r Gleichheit der Heizraten erfu¨llt. So bleibt ein weiter Spielraum fu¨r
die Ionenheizraten bestehen. Weitere theoretische und experimentelle Arbeiten sind
notwendig, um die Vielzahl der unbekannten Gro¨en zur Frage der Ionen{Zyklotron
Heizung zu eliminieren.
5.6.4 Ein Modell zur Spikulae{Heizung
Die in den letzten drei Abschnitten diskutierten Energiequellen und -senken sollen
hier in einem einfachen Modell zur Heizung von Spikulae zusammengefu¨gt werden.
Die lokale Energiebilanz eines Elektronen- und Ionengases hat die Form
dUe
dt
= −3me
mi
eiNek(Te − Ti)− Ls (5.26)
dUi
dt
= +3
me
mi
ieNik(Te − Ti) +Hi (5.27)
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Das Elektronengas verliert Energie u¨ber die Abstrahlung Ls nach Gleichung (3.9)
und die Ionen werden durch die Ionen{Zyklotron Resonanz nach Gleichung (5.20)
geheizt. Beide sind u¨ber Sto¨e mit der Stofrequenz ei nach Gleichung (5.10) mit-
einander verkoppelt. Ersetzung von Ue=i liefert
dTe
dt
= −γNiTe − Ti
T
3
2
e
− 2 N(H
+)NeQs(Te)
3k
(5.28)
dTi
dt
= γNe
Te − Ti
T
3
2
e
+
2Hi
3Nik
(5.29)
mit γ =
Z2i e
4pme ln 
3
p
220mik
3
2
= 3:95  10−9Z
2
i ln 
Ai
:
Nach Abschnitt 2.2 ist dabei N(H+) = 0:8Ne. Aufgrund der T
3
2
e {Abha¨ngigkeit der
Stofrequenzen ist dieses System von Dierentialgleichungen nicht direkt lo¨sbar,
aber man kann fu¨r einige Spezialfa¨lle Aussagen treen. Dafu¨r wird vorerst ange-
nommen, da Qs nicht von Te abha¨ngt, was fu¨r einige Temperaturbereiche erfu¨llt
ist (Gleichung (5.15)). Bildet man von (5.28) und (5.29) die Dierenz, so erha¨lt man
d(Te − Ti)
dt
= −γ (Ni +Ne) Te − Ti
T
3
2
e
− 2
3kNe

0:8 N2eQs +
Ne
Ni
Hi

: (5.30)
Macht man die Annahme, da T
3
2
e  konst. bzw. keinen starken A¨nderungen unter-
liegt, so hat (5.30) die Lo¨sung
Te − Ti = C exp
0
@−γ(Ne +Ni)
T
3
2
e
t
1
A − 2
3kNe
0:8 N2eQs + NeNiHi
γ(Ni +Ne)
T
3
2
e ; (5.31)
mit einer noch aus den Anfangsbedingungen zu bestimmenden Konstanten C. Die
Temperaturdierenz strebt fu¨r groe Zeiten t gegen den konstanten zweiten Term auf
der rechten Seite von (5.31). Wie schnell das geht, bestimmt der reziproke Faktor in
der Exponentialfunktion, welcher ein Ma fu¨r die Ezienz der Energieu¨bertragung
durch Sto¨e ist. Dieser wurde fu¨r ein Protonen{Elektronen Gas in Abschnitt 5.6.1 in
der Gro¨enordnung von 0.1 s abgescha¨tzt. Die Temperaturdierenz zwischen Ionen
und Protonen erreicht also in relativ kurzer Zeit einen festen Wert. Physikalisch
ausgedru¨ckt wird dieser im Fall Ni  Ne durch die Summe der Strahlungsverluste
der Elektronen und der Heizung der Ionen im Verha¨ltnis zur Energieu¨bertragung
durch Sto¨e bestimmt
Te − Ti=^ Strahlungsverluste + Heizung
2  Energieu¨bertragung pro Kelvin : (5.32)
Je besser die Energieu¨bertragung durch Sto¨e, desto geringer ist die Temperatur-
dierenz. Je ho¨her die Summe von Heizung und Ku¨hlung, desto ho¨her ist die Tem-
peraturdierenz. Das gleiche Ergebnis erha¨lt man, wenn man in Gleichung (5.30)
Stationarita¨t der Temperaturdierenz fordert (d(Te − Ti)=dt = 0).
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Diese Temperaturdierenz liefert nicht die exakte Lo¨sung, da sehr einschra¨nkende
Voraussetzungen dazu gefordert werden mu¨ssen, aber sie sollte die richtige Gro¨en-
ordnung wiedergeben. Ein Gas von Niv Ionen hat nach Tabelle 2.1 die Dichte
Ni = 0:8  10−4Ne. Mit Ne = 109 cm−3, einer Heizrate von Hi = 10−6 J m−3s−1,
einer Elektronentemperatur von 100 000 K und einer Strahlungsverlustfunktion Qs
nach (5.15) ergibt sich eine Temperaturdierenz von 1 Million K. Dies entspricht
der Gro¨enordnung der beobachteten Temperaturdierenz in Abbildung 5.15. Die
gewa¨hlte Heizrate Hi ist die kleinste aus dem im letzten Abschnitt abgescha¨tzten
Intervall. Hier hat die Unsicherheit, wie gro die Hi der einzelnen Ionenspezies sind
(Abschnitt 5.6.3), erhebliche Auswirkungen. Erho¨ht man diese um eine Gro¨enord-
nung, so ist das auch fu¨r die Temperaturdierenz der Fall. Allerdings wechselwirken
die aufgeheizten Ionen nicht nur mit den Elektronen, sondern auch mit den Protonen,
so da ein Teil der Energie auch an diese abgegeben wird und die Ionentemperatur
sich wieder senken la¨t. Diese Wechselwirkung ist aufgrund der besseren Energie-
u¨bertragung zwischen Protonen und Ionen (Gleichung (5.8) und (5.13)) eektiver.
Wendet man die gleiche Prozedur wie oben auf ein Ionen{Protonen Plasma an, so
lauten Gleichungen (5.28) und (5.29) mit (5.13)
dTp
dt
= −γNi Tp − Ti
Tp + A
−1
i Ti
 3
2
+
2Hp
3Npk
(5.33)
dTi
dt
= γNp
Tp − Ti
Tp + A
−1
i Ti
 3
2
+
2Hi
3Nik
(5.34)
mit γ =
Z2i e
4 ln 
3
p
220Ai
p
mpk
3
2
= 1:7  10−7Z
2
i ln 
Ai
:
An den Zahlenwerten von γ erkennt man, da der Energieu¨bertrag bei Ionen{
Protonen Sto¨en fast zwei Gro¨enordnungen gro¨er ist als bei Ionen{Elektronen
Sto¨en. Bildet man analog zu oben die Dierenz und setzt Stationarita¨t der Tem-
peraturdierenz voraus, so erha¨lt man
Tp − Ti = 2 (NiHp −NpHi)
3γNiNe(Ni +Ne)k

Tp + A
−1
i Ti
 3
2 : (5.35)
Verwendet man Ti = 10
6 K und Hp = Hi = 10
−6 J m−3s−1 und die sonstigen
Parameter wie oben, so erha¨lt man durch grasche Lo¨sung von (5.35) eine Proto-
nentemperatur von der Gro¨enordnung 750 000 K. Die Elektronen sind mit den hier
gemachten Vorausetzungen nur geringfu¨gig ku¨hler als die Protonen (Gro¨enordnung
1 000− 10 000 K), was man leicht aus (5.31) erha¨lt.
Es mu betont werden, da dies nur eine Abscha¨tzung der Gro¨enordnungen sein
kann und keine streng gu¨ltigen Temperaturangaben sind. Sie liefert eine am Ende
viel ho¨here Elektronentemperatur als zu Beginn angenommen wurde. Dies ist auf
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die Voraussetzung zuru¨ckzufu¨hren, da die Temperaturdierenz zwischen zwei Spe-
zies stationa¨r sein soll, d.h. die Temperaturen sich im Laufe der Zeit nicht anna¨hern
ko¨nnen, sondern einen konstanten Wert beibehalten. Dies ist zwar eine weniger
strenge Voraussetzung, als zu fordern, da die Temperaturen beider Spezies ein-
zeln stationa¨r sein sollen, entspricht aber trotzdem nicht vollsta¨ndig der Realita¨t.
Sie ist aber trotzdem zu einem gewissen Mae gerechtfertigt, da die Heizterme in
den Gleichungen (5.29), (5.33) und (5.34) gro¨er als die entsprechenden Stoterme
sind und die Ionen trotz der relativ kurzen Ausgleichszeiten auf eine hohe Tempera-
tur gehalten werden ko¨nnen. Somit la¨t sich folgendes Szenarium konstruieren: Die
Ionen werden eektiv durch die Ionen{Zyklotron Resonanz auf einige Millionen K
geheizt, was aber wenig Auswirkung auf die Temperatur der Elektronen hat, da die
Dichte der Ionen zu gering ist, um diese signikant aufzuheizen. Daraus resultiert
eine starke Temperaturdierenz zwischen Ionen und Elektronen, wie es auch in Ab-
bildung 5.15 beobachtet ist. Auch gegenu¨ber den Protonen haben die Ionen eine
sehr geringe Dichte, aber sie ko¨nnen durch Sto¨e eektiv Energie austauschen, so
da die Protonen, die ebenfalls durch die Ionen{Zyklotron Resonanz geheizt wer-
den, eine Temperatur von einigen 100 000 K erhalten. Die Protonen sind mit den
Elektronen aufgrund der hohen Dichten nahezu im Gleichgewicht, so da auch die
Elektronen eine Temperatur von einigen 100 000 K erhalten. Das gesamte Szenarium
ist in Abbildung 5.18 schematisch dargestellt.
Das Szenarium kann die Beobachtungsergebnisse hinreichend gut erkla¨ren und deu-
tet darauf hin, da die Heizung der Ionen durch Zyklotron Resonanz tatsa¨chlich
in EUV Spikulae stattnden kann. Interessant ist nun die Frage, ob die resonan-
te Ionen{Zyklotron Heizung auch dafu¨r verantwortlich ist, da H Spikulae zu
EUV Spikulae evolvieren ko¨nnen. Ausgehend von Gleichungen (5.28) und (5.29)
wird angenommen, da die Ionen stationa¨r auf einer konstanten Temperatur von
der Gro¨enordnung einiger 106 K gehalten werden. Dies ist gerechtfertigt, da der
Heizmechanismus auf viel ku¨rzeren Zeitskalen stattndet (reziproke Gyrofrequenz
 10−4 s), als Sto¨e diese Energie u¨bertragen ko¨nnen ( 0.1 s s.o.). Dies dru¨ckt
nochmal aus, da die Ionen{Zyklotron Resonanz ein sehr eektiver Heizmechnis-
mus ist [Marsch, 1991]. Werden die Ionen nicht mehr geheizt, so werden sich Ionen-
und Elektronentemperatur relativ schnell angleichen. Ist die Dichte der Ionen klein
gegenu¨ber der Elektronendichte, so werden dabei die Ionen eher geku¨hlt, als da
die Elektronen eine Temperaturerho¨hung erfahren. Dies wird mathematisch durch
die Dichten in den Stotermen von Gleichung (5.28) und (5.29) erfat. Werden die
Ionen aber konstant auf eine ho¨here Temperatur gehalten, so werden sich die Elek-
tronen im Laufe der Zeit dieser angleichen. Die Frage ist nun, wie lange diese Zeit
im Vergleich zur Lebensdauer von Spikulae ist.
Stationarita¨t der Ionentemperatur bedeutet, da die Ionen den gleichen Betrag an
Energie durch Heizung erhalten wie sie durch Sto¨e abgeben. Gleichung (5.29) wird
zu
−γNeTe − Ti
T
3
2
e
=
2Hi
3Nik
: (5.36)
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Abbildung 5.18: Szenarium zur Heizung durch Ionen{Zyklotron Resonanz.
Dies kann in (5.28) eliminiert werden
dTe
dt
=
2Hi
3Nek
− 2  0:8NeQs(Te)
3k
=
2
3Nek

Hi − 0:8N2eQs(Te)

: (5.37)
Das bedeutet, die zeitliche Entwicklung der Elektronentemperatur wird durch die
Balance zwischen Heizung der Ionen und Ku¨hlung der Elektronen bestimmt. Die
Lo¨sung von (5.37) ist von der Form der Strahlungsverlustfunktion Qs(Te) abha¨ngig.
Nach Gleichung (5.15) istQs(Te) fu¨r Elektronentemperaturen von 20 000 K { 40 000 K
und 80 000 K { 250 000 K konstant. Dann ergibt sich aus (5.37) eine lineare Zunahme
der Temperatur mit der Zeit. Fu¨r den Temperaturbereich von 40 000 K { 80 000 K
ist Qs(Te) proportional zu T
2
e mit der Proportionalita¨tskonstanten  = 10
−44. Tren-
nung der Vera¨nderlichen und Integration von (5.37) liefert mit der Anfangsbedin-
gung Te(t = 0) = 40 000 K die Lo¨sung
Te(t) = 40 000 K +
s
Hi
0:8N2e
exp

4
p
0:8Hi
3k
t

− 1
exp

4
p
0:8Hi
3k
t

+ 1
: (5.38)
Fu¨r groe t sind die Exponentialfunktionen viel gro¨er als eins und Te strebt gegen
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eine konstante Temperatur
Te(t) −! TGrenze = 40 000 K +
s
Hi
0:8N2e
: (5.39)
Diese Grenztemperatur wird aus dem Verha¨ltnis von Ionenheizung und Strahlungs-
ku¨hlung bestimmt. In welcher Zeit TGrenze erreicht wird, ha¨ngt von dem reziproken
Faktor in der Exponentialfunktion ab. Der liegt mit den typischen Parametern hier
zwischen 5 und 60 s, was kleiner als die Lebenszeit von Spikulae ist.
Abbildung 5.19 skizziert einen mo¨glichen Verlauf der Temperatur nach den zusam-
mengesetzten Lo¨sungen fu¨r den Fall von Ne = 10
9 cm−3 und Hi = 10−4 J m−3s−1.
Die Elektronen heizen sich innerhalb von 5 s linear von 20 000 K auf 40 000 K auf.
Danach strebt die Temperatur nach Gleichung (5.38) mit typischen Zeiten von ca.
60 s gegen die Grenztemperatur TGrenze von 150 000 K (gestrichelt in (5.19)). Ab
80 000 K gilt wieder der lineare Temperaturanstieg, der die Elektronen ab 15 s in-
nerhalb von 1 min auf fast 200 000 K aufheizt. Dieser Anstieg ist flacher als der
von 20 000 K bis 40 000 K, da die Strahlungsverluste in diesem Temperaturbereich
maximal sind (Abbildung 5.17).
Abbildung 5.19 gibt die zeitliche Entwicklung nur fu¨r die gewa¨hlten Parameter Hi
und Ne wieder. Bei Wahl anderer Parameter folgt ein davon verschiedener Verlauf
und man kann in Abbildung 5.20 verschiedene Szenarien durchspielen. Man beach-
te, da dort in den einzelnen Teilbildern verschiedene Gro¨en aufgetragen sind. In
den Abbildungen oben und unten sind die jeweiligen linearen Temperaturgradienten
nach Gleichung (5.37) gegen die Elektronendichte fu¨r vier verschiedene Werte von Hi
aufgetragen. Letztere betragen jeweils 10−5 (−   −), 5  10−5 (− −), 10−4 (−−−)
und 510−4 (  ) J m−3s−1, liegen also in dem in Abschnitt 5.6.3 abgescha¨tzten Inter-
vall fu¨r realistische Hi. In der mittleren Abbildung ist die Grenztemperatur T
Grenz
e
gegen die Elektronendichte fu¨r die gleichen Hi aufgetragen. Die Elektronendichte
variiert von typischen Werten der polaren Korona (108 cm−3), u¨ber die fu¨r EUV
Spikulae in dieser Arbeit gemessenen Dichten (109 cm−3) bis hin zu typischen Dich-
ten von H Spikulae (1010 cm−3). Das Szenarium aus Abbildung 5.19 la¨t sich dort
leicht nachvollziehen. Nimmt man in der oberen Abbildung die gestrichelte Linie
(Hi = 10
−4 J m−3s−1) bei Ne = 10−9 cm−3, so erha¨lt man eine ungefa¨hre Heizrate
von 4000 K/s, d.h. die Elektronen heizen sich in ca. 5 s von 20 000 K auf 40 000 K
auf. Die Grenztemperatur im mittleren Teil liegt oberhalb von 80 000 K, so da der
Gu¨ltigkeitsbereich des oberen Temperaturbereichs erreicht wird und dort eine Heiz-
rate von 2 000 K/s abgelesen werden kann, d.h. die Elektronen erreichen innerhalb
von 60 s eine Temperatur von 200 000 K, wie in Abbildung 5.19 dargestellt. Abbil-
dung 5.20 zeigt, da es einen breiten Parameterbereich gibt, in dem Spikulae in ihrer
Lebenszeit auf mehrere 100 000 K aufgeheizt werden ko¨nnen. Allerdings nden sich
auch Parameterbereiche, in dem die Elektronen nicht geheizt werden. Dazu gelten
alle Bereiche mit negativem Gradienten im oberen Bild. Die Grenztemperatur im
mittleren Bild stellt sich als kein kritischer Parameter dar, da immer wenn oben ein
positiver Gradient vorliegt, auch die Grenztemperatur erreicht oder u¨berschritten
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Abbildung 5.19: Entwicklung der Elektronentemperatur mit der Zeit fu¨r den Fall
von Ne = 10
9 cm−3 und Hi = 10−4 J m−3s−1 (durchgezogen). Gestrichelt ist der
hypothetische Verlauf bis zur Grenztemperatur nach (5.38) eingetragen. Diese liegt
bei den hier gewa¨hlten Parametern oberhalb 80 000 K, so da vorher der lineare
Anstieg einsetzt.
wird.
Die Konstanz der Dichte ist eine vereinfachende Annahme des Modells, da diese
mit der Temperatur abnimmt. So mu¨te man in Abbildung 5.20 eher schra¨g nach
unten gehen, um einen realistischen Verlauf konstruieren zu wollen. Ebenso wird der
Ho¨hengewinn des Plasmas mit der Zeit nicht beru¨cksichtigt, in dem sich das Ener-
giespektrum P (f; r) und der Gradient der Gyrofrequenzen a¨ndern und die Heizrate
daher mit der Zeit abnimmt. Somit ist es wahrscheinlich, da die Elektronen nicht
beliebig weiter aufgeheizt werden, sondern bei einigen 100 000 K mit den Strah-
lungsverlusten im Gleichgewicht sind. Daru¨berhinaus wurde angenommen, da die
Ionentemperatur konstant ist, sie sich aber in Wirklichkeit im Laufe der Zeit auch
abku¨hlen kann.
Es konnte gezeigt werden, da die Elektronentemperatur von Spikulae durch die
Ionen{Zyklotron Resonanz durchaus von 20 000 K auf einige 100 000 K aufgeheizt
werden kann. Damit ist aber noch nicht die vollsta¨ndige Umwandlung von H in
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Abbildung 5.20: Oben und unten: Temperaturgradient nach Gleichung (5.37) fu¨r den
Bereich 20 000 K < Te < 40 000 K (oben) und 80 000 K < Te < 250 000 K (unten)
gegen die Elektronendichte. Mitte: Die Grenztemperatur TGrenze , die fu¨r den Bereich
von 40 000 K < Te < 80 000 K nach einigen 10 s erreicht wird (Gleichung (5.38)
und (5.39)) gegen die Elektronendichte. Die verschiedenen Linien repra¨sentieren
unterschiedliche Heizraten Hi: 10
−5 (−   −), 5  10−5 (−  −), 10−4 (− − −) und
5  10−4 (  ) J m−3s−1.
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EUV Spikulae beschrieben, da letztere nur eine Temperatur von 10 000 K { 15 000 K
(oder 5 000 K { 8 000 K) besitzen. Bei so niedrigen Temperaturen spielen auch die
Neutralgasteilchen eine signikante Rolle. Damit mu¨te das Modell mit einer weite-
ren Teilchenspezie erweitert werden. Auerdem ko¨nnen in diesem Temperaturbereich
die Strahlungsverluste nicht mehr durch die optisch du¨nne Na¨herung (3.9) beschrie-
ben werden, sondern die kompletten Strahlungstransportgleichungen mu¨ssen gelo¨st
werden, die von der Atmospha¨renstruktur abha¨ngig sind. Dies ist fu¨r das hier entwor-
fende Modell zu aufwendig. Qualitativ la¨t sich sagen, da die Strahlungsku¨hlung im
optisch dichten Fall weitaus weniger eektiv ist als im hier angenommenen optisch
du¨nnen Fall, so da die U¨berbru¨ckung von 5 000 { 10 000 K bis 20 000 K durch die
Zyklotron Heizung kein Problem sein sollte und dieser Mechanismus damit durchaus
den U¨bergang von H zu EUV Spikuale beschreiben kann.
Um die Gu¨ltigkeit der hier gemachten Untersuchungen zu verizieren, mu¨te ein
erweitertes Modell konstruiert werden. Dieses sollte weitere Energiequellen und -
senken der Ionen und Elektronen und vor allem ra¨umliche Variationen wie adia-
batische Expansion und Wa¨rmeleitung beru¨cksichtigen. Im Prinzip mu¨en die Glei-
chungen (3.3) bis (3.5) fu¨r jede Plasmakomponente unter Beru¨cksichtigung der Sto¨e
aufgestellt und die Energiegleichung der Ionen mit der Zyklotron Heizung erweitert
werden. Dieser Satz an partiellen Dierentialgleichungen ko¨nnte dann numerisch
gelo¨st werden. Dies ist auerhalb des Rahmens dieser Arbeit und kann nur als Aus-
blick gegeben werden.
Tu and Marsch [1997] entwickeln ein a¨hnliches numerisches Modell mit einem Zwei{
Komponenten Plasma aus Elektronen und Protonen zur Untersuchung der Heizung
der polaren Korona und der Beschleunigung des schnellen Sonnenwinds. Marsch and
Tu [1998] wenden dieses Modell auf das chromospha¨rische Netzwerk an, indem sie
dessen trichterfo¨rmige Magnetfeldstruktur beru¨cksichtigen. Sie nden, da Alfven
Wellen mit realistischen Amplituden mit ihren Druckgradienten das Plasma auf hohe
Geschwindigkeiten beschleunigen ko¨nnen und da die Protonen durch resonante
Ionen{Zyklotron Heizung von 50 000 K bei 3 000 km auf 500 000 K bei 13 000 km
Ho¨he aufgeheizt werden. Die Elektronen ereichen dahingegen nur 200 000 K. Dies
unterstu¨tzt die Ergebnisse, die mit dem einfachen Modell hier fu¨r Spikulae gewonnen
wurden.
Das hier entwickelte Modell der Heizung der Ionen durch Ionen{Zyklotron Resonanz
kann keine exakte Zahlenwerte liefern und beruht teilweise nur auf Abscha¨tzungen
der Gro¨enordnung. Aber trotzdem kann es die gemachten Beobachtungsergebnisse
im realistischen Rahmen verizieren und hat dabei relativ breite Variationsmo¨glich-
keiten im Parameterraum. Daru¨berhinaus kann es eine natu¨rliche Erkla¨rung fu¨r die
Evolvierung von H zu EUV Spikulae liefern. Fu¨r eine exaktere Lo¨sung der gekop-
pelten Dierentialgleichungen wa¨re eine numerische Lo¨sung mit z.B. dem Runge{
Kutta Verfahren angezeigt. Da aber die meisten Parameter in den Gleichungen nur
vage bekannt sind, wird dies in dieser Arbeit nur als Ausblick gegeben. Weitere in
situ Messungen sind erforderlich, um den Parameterbereich enger einzugrenzen.
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6 Allgemeine Diskussion
Der U¨berblick u¨ber Beobachtungen und Modelle von Spikulae in Kapitel 3 hat deut-
lich gemacht, da diese bei weitem noch nicht vollsta¨ndig verstanden sind. Spikulae
sind eine Herausforderung fu¨r Beobachter, da sie auf relativ kleinen ra¨umlichen
und zeitlichen Skalen vorkommen, die an die Auflo¨sungsgrenzen moderner Beobach-
tungsinstrumente reichen. Dies macht es auerordentlich schwierig, eine hinreichend
genaue Pha¨nomenologie zu betreiben. So sind verschiedene Eigenschaften von Spi-
kulae nur sehr schlecht oder nur in weiten Grenzen bekannt. Dies macht es zugleich
problematisch, ein physikalisches Modell fu¨r Spikulae zu entwerfen. Zwei Modelle
erweisen sich als am weitesten entwickelt, unter Beru¨cksichtigung aller relevanten
physikalischen Prozesse, spikulare Pha¨nomene modellieren zu ko¨nnen (Abschnitt
3.2). Dies ist zum einem das rebound shock Modell [Hollweg, 1982; Sterling and
Hollweg, 1988; Sterling and Mariska, 1990; Cheng, 1992a,b,c] und zum anderen das
Alfven Wellen Da¨mpfungs Modell [Haerendel, 1992; DePontieu, 1996]. Es soll unter
anderem evaluiert werden, was fu¨r Voraussetzungen die hier erbrachten Ergebnisse
an Spikulae{Modelle stellen und welches der beiden genannten sich am besten damit
vertra¨gt.
Eine oene Frage ist nach wie vor, wie EUV Spikulae mit H Spikulae zusam-
menha¨ngen und welchen Einflu diese auf die U¨bergangszone und Korona haben.
Insbesondere ist interessant, welche Rolle Spikulae in der Massenbilanz spielen und
inwieweit sie mit der systematischen mittleren Rotverschiebung, wie sie in Linien
der U¨bergangszone beobachtet wird, zusammenha¨ngen. Fu¨r eine direkte Korrelati-
onsuntersuchung zwischen H und EUV Spikulae ist im Rahmen dieser Arbeit ein
koordiniertes Beobachtungsprogramm entwickelt worden. Dieses sollte Spikulae am
polaren Limb gleichzeitig von bodengestu¨tzten Observatorien (Iza~na, Teneria) in
den Linien H 6563 A, H 4861 A, Caii 8542 A und He 10830 A und mit SU-
MER im spektralen Bereich aus Abschnitt 5.2 beobachten. Leider ist zwei Tage vor
Beobachtungsbeginn die Telemetrie zu SOHO abgebrochen und konnte bis zum Ab-
schlu dieser Arbeit nicht vollsta¨ndig wiederhergestellt werden. Auf eine derartige
Untersuchung mu daher hier verzichtet werden.
Aus diesem Grund mu in den Daten aus der in Abschnitt 5.1 beschriebenen Beob-
achtungssequenz nach indirekten Hinweisen einer Verbindung zwischen H und EUV
Spikulae gesucht werden. Die gemittelten EUV Emissionen oberhalb des Limbs fallen
langsamer ab, als dies nach einer plan{parallelen Atmospha¨renschichtung zu erwar-
ten ist. Es ist bekannt, da die u¨berschu¨ssige Emission von EUV Spikulae stammt.
Die Skalenho¨hen der Emissionsgradienten liegen dabei in der Gro¨enordnung der
Skalenho¨hen der Abnahme der Anzahl von Spikulae mit der Ho¨he (Abschnitt 5.4.1).
Erstere fallen mit der Linienformationstemperatur ab. Eine lineare Extrapolation
auf eine typische Temperatur von H Spikulae von 10 000 K liefert innerhalb des
Fehlerbalkens die Skalenho¨he der H Spikulae aus Gleichung (3.1). Damit hat man
einen deutlichen Hinweis darauf, da H und EUV Spikulae unmittelbar zusam-
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menha¨ngen, ohne eine direkte Korrelation erbracht zu haben.
Ein weiterers Indiz liefert die Variation der Linienflu¨sse in ra¨umlicher Richtung
aus Abschnitt 5.3.1. Vor allem in den Nii und Niii Linien sind deutlich ha¨ug
vorkommende spikulare Strukturen zu erkennen, die grob in Gro¨e (Durchmesser
und Ho¨he) und Lebenszeit mit H Spikulae u¨bereinstimmen. Auch die Dichte- und
Temperatur{Prole in den beobachteten Spikulae verlaufen analog zu H Spiku-
lae relativ flach (Abschnitt 5.4.2), im Gegensatz zu der spikularen Umgebung, wo
drastische Gradienten von Dichte und Temperatur vorliegen.
Betrachtet man Flu¨sse von Linien ho¨herer Formationstemperaturen, so erkennt man
in den Linien der U¨bergangszone (Niv, Oiv, Sv, Ov) ebenfalls spikulare Strukturen,
die aber typische horizontale Ausdehnungen von 10{2000 und vertikale Ausdehnun-
gen von bis zu 2000 (projezierter Ho¨he) aufweisen. Zwei Dinge sprechen dagegen, da
es sich dabei um Makrospikulae (Abschnitt 3.3) handeln ko¨nnte: erstens kommen
die beobachteten Spikulae ha¨ug innerhalb einzelner Spaltbilder vor (Makrospikulae
sind dagegen Einzelereignisse) und zweitens haben alle beobachteten Strukturen eine
typische Lebensdauer von 9{12 min, wa¨hrend Makrospikulae fu¨r la¨ngere Lebensdau-
er bekannt sind (8{45 min). Interessant an den breiten Spikulae ist, da sie ra¨umlich
mit den schmalen Spikulae, bzw. mit Bu¨ndeln von Spikulae korrelieren. Dies zeigt,
da die unmittelbar miteinander zusammenha¨ngen. Der hohe Intensita¨tskontrast der
Spikulae zur Vor- und Hintergrundstrahlung der U¨bergangszone weist darauf hin,
da die Dichte dort lokal erho¨ht ist und das spikulare Plasma damit selbst aufge-
heizt wird. Die Abnahme der Elektronendichte in den Spikulae mit der Temperatur
zeigt, da die heieren Strukturen von den ka¨lteren gefu¨ttert werden. Die nahezu
identische horizontale und vertikale Ausdehnung zeigt, da das Plasma nicht mehr
so stark wie in H Spikulae kollimiert ist, sondern da die Strukturen eher zu einer
Art Plasmawolke tendieren, was auch Ausdruck der lokalen Magnetfeldtopologie ist.
All diese Indizien deuten auf eine Art Verdampfungsproze des spikularen Plasma
hin, d.h. das Plasma wird aufgeheizt und dehnt sich zugleich in gro¨ere Volumina
aus, bildet also keine schmalen, langen Strukturen mehr. Durch diese thermische
Desintegration wird teilweise Plasma der U¨bergangszone und Korona ersetzt.
Das spikulare Plasma heizt sich nur bis zu einer gewissen Grenztemperatur auf,
die hier zwischen 240 000 und 630 000 K abgescha¨tzt werden kann. Bei ho¨heren
Temperaturen sind keine Spikulae mehr sichtbar. Dies schliet zugleich aus, da die
beobachteten Strukturen polare Plumes sein ko¨nnten. Polare Plumes sind heie Teil-
chenstrahlen entlang der oenen Magnetfeldlinien, die typischerweise u¨ber mehrere
Stunden existieren. Der Bereich der Grenztemperatur korreliert mit der Tempera-
tur, ab der die mittlere systematische Rotverschiebung nicht mehr beobachtet wird.
Die Rotverschiebung deutet auf einen globalen, abwa¨rts gerichteten Massenflu hin,
der keine fokussierte Strukturen, wie die aufwa¨rts treibenden Spikulae aufweist. Der
beobachtete Verdampfungsproze ist daher eine Evidenz fu¨r die Verknu¨pfung des
aufwa¨rts gerichteten Massenflusses durch Spikulae und des globale Abflusses von
U¨bergangszonenmaterial, wie es auch schon zuvor theoretisch aufgrund der Massen-
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bilanz vorgeschlagen wurde (Abschnitt 3.3).
Die Verdampfung von Spikulae in ausgedehnte Plasmawolken hat Konsequenzen auf
das gesamte Bild der U¨bergangszone. Nimmt man bei der Vielzahl von Spikulae an,
die Gesamtheit aller Plasmawolken bildet eine durchgehende Schicht, so besitzt die
U¨bergangszone, gemessen als Ausdehnung des Materials mit einigen 100 000 K, eine
viel gro¨ere Schichtdicke als sie bis jetzt immer beschrieben wurde. Die Skalenho¨he
der Plasmawolken ist hier von der Gro¨enordnung 1000. Nimmt man an diese ska-
liert mit R=g, so la¨t sich ein stellarer Vergleich ziehen. Fu¨r den G9 ii Stern
HR 6902 mit einer etwa 100 mal geringeren Beschleunigung als auf der Sonne wu¨rde
dies bedeuten, da deren Schichtdicke eine Skalenho¨he in der Gro¨enordnung von
einem Sternradius haben mu¨te. Dies ist exakt die Ausdehnung, die Reimers et al.
[1990] im Fall von HR 6902 fu¨r die Ausdehnung von Material der Temperatur um die
100 000 K beobachten. Diese solar{stellare Verbindung ero¨net fu¨r die U¨bergangszo-
ne vo¨llig neue interessante Interpretationsmo¨glichkeiten. Da diese in der Form aber
noch spekulativ sind, sollen sie in dieser Arbeit nicht weiter verfolgt werden.
Die Frage ist nun, welcher Mechanismus dafu¨r in Frage kommt, da Spikulae auf
einige 100 000 K aufgeheizt werden. Wa¨rmeleitung, Heizung durch Wellen, ohmsche
Dissipation durch elektrische Stro¨me oder aber auch Wechselwirkung mit hochener-
getischer Strahlung aus der Korona sind bekannte Mechanismen, die eine Rolle spie-
len ko¨nnen. Dabei ist zu beru¨cksichtigen, da gleichzeitig die Abstrahlung ein ef-
fektiver Ku¨hlmechanismus ist, so da eine Bilanzgleichung zwischen den einzelnen
Prozessen betrachtet werden mu.
Der Wa¨rmeleitungstensor la¨t sich bei Anwesenheit eines Magnetfeldes in einen
parallelen und senkrechten Anteil aufspalten. Der parallele Anteil k wird dabei von
den Elektronen getragen, wa¨hrend der senkrechte Anteil ? durch die Gyration und
Sto¨e der Ionen zustande kommt. Nach Priest [1984] ist
k
?
= 2  10−31 N
2
T 3B2
: (6.1)
Fu¨r typische H Spikulae ist N = 1011 cm−3, B = 100 G und T = 10 000 K, so da
k um 5 Gro¨enordnungen gro¨er als ? ist. Fu¨r EUV Spikulae wird der Unterschied
noch gro¨er. Das bedeutet, da Wa¨rme ausschlielich entlang der Magnetfeldlinien
transportiert wird und da Spikulae zu ihrer Umgebung sehr gut thermisch isoliert
sind. Dies spricht fu¨r das Vorliegen eines inneren Heizmechanismus in Spikulae. Nach
Priest [1984] ist k proportional zu T 5=2, so da Wa¨rmeleitung erst bei ho¨heren
Temperaturen interessant wird und wahrscheinlich nicht signikant zur initialen
Aufheizung von Spikulae beitra¨gt.
Hochenergetische koronale Strahlung spielt beim Heizproze wahrscheinlich eine un-
tergeordnete Rolle, da sie zu hohe Frequenzen hat, um direkt mit den Teilchen wech-
selwirken zu ko¨nnen. Allerdings kann sie in eine indirekte Wechselwirkung mit den
Teilchen treten, indem sie Ionen in ho¨here Stufen ionisiert und so hochenergetische
Elektronen erzeugt. Eine quantitative Abscha¨tzung fu¨r den Fall der Sonnenatmo-
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spha¨re ist nicht bekannt.
Da Wellen in vielen Modellen als Treiber von Spikulae gelten (Abschnitt 3.2), ko¨nnen
sie auch gleichzeitig fu¨r die Heizung verantwortlich sein. Fu¨r die Umwandlung von
Wellenenergie in thermische Energie gibt es verschiedene Mo¨glichkeiten. Eine davon
ist die Dissipation von akustischen bzw. magnetoakustischen Wellen, die durch die
Granulationsbewegungen in der Photospha¨re erzeugt werden. Diese steilen sich auf
und entwickeln sich zu einer Stowelle, die leicht Wellenenergie dissipieren kann. In
der Atmospha¨re nimmt die Dichte mit dem radialen Abstand sehr schnell ab und
es entwickeln sich schon nach wenigen hundert Kilometern Stowellen. In Spikulae
ko¨nnen sie aber aufgrund der flachen Dichteprole durchaus in ho¨heren Ho¨hen vor-
kommen (Abbildung 3.3) und somit auch zur Heizung beitragen. Allerdings werden
magneotakustische Wellen (insbesondere die Fast{Mode) signikant durch ohmsche
und viskose Dissipation geschwa¨cht, so da sie keine groen Ho¨hen erreichen. Dies
ist fu¨r Alfven Wellen nicht der Fall. Bei der Anwesenheit von starken Magnetfeldern,
wie an den Ra¨ndern der supergranularen Zellen, wo Spikulae ausschlielich vorkom-
men, werden Alfven Wellen so gut wie gar nicht geda¨mpft. Sie mu¨ssen ihre Energie
durch indirekte Prozesse thermalisieren. So ist z.B. bei einem inhomogenen Medien
die Konvertierung von Alfven Wellen in Fast- oder Slow{Moden durch Nichtlinea-
rita¨ten ein solcher Proze, da letztere ihre Energie leicht dissipieren ko¨nnen.
Alle hydrodynamischen und magnetohydrodynamischen Modelle von Spikulae ha-
ben verschiedene Heizmechanismen dieser Art beru¨cksichtigt (Abschnitt 3.2), aber
keines erreicht damit Temperaturen von mehr als 15 000 K [Sterling, pers. Kom-
munikation], geschweige denn einige 100 000 K, um EUV zu emittieren. Ein Grund
fu¨r die mangelnde Heizleistung ist, da mit Strahlungsverlusten ein sehr eektiver
Ku¨hlmechanismus der Atmospha¨re existiert. Die Strahlungsverlustkurve zeigt aller-
dings (Abbildung 5.17), da die Abstrahlung weniger eektiv wird, wenn Spikulae
ersteinmal auf Temperaturen oberhalb des Lyman Peaks bei 20 000 K aufgeheizt
werden, und da dann die Aufheizung bis zu 100 000 K einfacher ist. Die Existenz
der beobachteten Grenztemperatur fu¨r Spikulae kann dann unmittelbar mit dem
plateau{artigen Maximum in der Strahlungsverlustkurve zusammenha¨ngen, welches
es nicht erlaubt, das spikulare Plasma daru¨ber hinaus aufzuheizen. Ohne Beru¨ck-
sichtigung von Strahlungsverlusten benutzen Sterling and Hollweg [1984] resonante
Absorption von Alfven Wellen im spikularen Hohlraum und erreichen damit sogar
koronale Temperaturen (Abschnitt 3.3). Dieser Proze wa¨re somit ein mo¨glicher
Mechanismus.
Abschnitt 5.5 zeigt deutlich, da die Temperaturen der Ionen in Spikulae von einigen
Millionen K noch weitaus ho¨her liegen als die der Elektronen mit einigen 100 000 K.
Daru¨berhinaus haben unterschiedliche Ionenspezies unterschiedliche Temperaturen,
so da die Ionen nicht nur mit den Elektronen, sondern auch untereinander nicht
im thermischen Gleichgewicht sind. Eine derartige Situation kann nur durch eine
selektive Heizung erreicht werden. Alle bis hierher in diesem Kapitel diskutierten
Heizmechanismen erfu¨llen diese Anforderungen nicht und kommen daher zur Er-
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kla¨rung der Beobachtung nicht in Frage. Ein selektiver und zugleich sehr eektiver
Heizmechanismus ist die Ionen{Zyklotron Resonanz. Zum einen heizt sie ausschlie-
lich die Ionen und zum anderen operiert sie auf Zeitskalen der reziproken Ionen{
Gyrofrequenzen, die in Spikulae einige kHZ bis MHz betragen. Eine typische Si-
gnatur der Ionen{Zyklotron Resonanz ist die konstante thermische Geschwindigkeit
aller Ionen [Marsch, 1991]. Im Rahmen der hier gemachten Beobachtungen konn-
te dies veriziert werden und stellt einen deutlichen Hinweis fu¨r das Vorliegen von
Zyklotron Heizung dar.
Das in Abschnitt 5.6.4 entwickelte Mehr{Komponenten Modell zur Zyklotron Hei-
zung in Spikulae erkla¨rt nicht nur die beobachtete Temperaturdiskrepanz zwischen
Ionen und Elektronen, es erkla¨rt auch die Aufheizung der Elektronen durch Sto-
u¨bertragung von 20 000 bis zu einigen 100 000 K. Damit stellt dieses Modell den
gesuchten Mechanismus dar, der H Spikulae zu EUV Spikulae evolvieren la¨t.
In Abschnitt 5.3.2 ist das temperaturempndliche Linienverha¨ltnis von Oiv 779.91 A
und Oiv 787.71 A verwendet worden, um die Elektronentemperatur des Plasmas zu
bestimmen. Es stellt sich heraus, da diese innerhalb der Fehlertoleranz gleich der
Formationstemperatur der Oiv Linie ist, was darauf hinweist, da sich das beob-
achtete Plasma im Ionisationsgleichgewicht bendet. Das ist fu¨r eine so dynami-
sche Situation wie in Spikulae verwunderlich. Verantwortlich dafu¨r ist zum einen
die thermische Isolation der Spikulae vom starken Temperaturgradienten der U¨ber-
gangszone (s.o.) und zum anderen ihr relativ flaches Temperaturprol (Abschnitt 3.1
und 5.4.2). Auerdem impliziert dies, da ein vorliegender innerer Heizmechanismus
hinreichend langsam heizen mu, damit das Ionisationsgleichgewicht der Tempera-
tura¨nderung folgen kann. Die Ionen{Zyklotron Heizung erfu¨llt diese Anforderung,
denn die Elektronen werden durch die Energieu¨bertragung durch Sto¨e in der Tat
nur relativ langsam geheizt (Abbildung 5.19). Das Modell liefert eine typische Tem-
peratura¨nderung von 2000 K/s (Abbildung 5.20). Nach Abschnitt 2.2 liegen typische
Ionisationszeiten bei 1{10 s, was einer Energiezunahme in dieser Zeit von 0.2 { 2 eV
entspricht. Dies ist zu klein gegenu¨ber typischen Ionisierungsenergien von einigen
10 eV, so da das Plasma trotz innerer Heizung im Ionisationsgleichgewicht ist.
Nun soll die Fragestellung untersucht werden, inwieweit die in der vorliegenden Ar-
beit erzielten Ergebnisse sich mit bestehenden Spikulae{Modellen vertragen. Nur das
rebound shock und das Alfven Wellen Da¨mpfungsmodell werden dabei betrachtet
(Abschnitt 3.2).
Rebound shocks bzw. das stufenweise Hochtreiben der U¨bergangszone sind in Be-
obachtungen noch niemals veriziert worden. Das mag daran liegen, da diese zu
schnell gegenu¨ber typischer Belichtungszeiten aufeinanderfolgen. Auch in der hier
durchgefu¨hrten Beobachtung nden sich keinerlei Hinweise auf mehrere aufeinan-
derfolgende Stowellen. Dahingegen zeigen die Beobachtungen Indizien auf das Vor-
liegen einer Stowelle, die lokal zu einer Temperaturerho¨hung fu¨hrt. Die Hinweise
darauf sind allerdings relativ schwach und die Voraussetzung fu¨r die sonst ha¨ug
verwendete Auswertungsmethode fragwu¨rdig. Weiterhin lassen sich Spikulae mit
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Stowellen nicht auf einige 100 000 K aufheizen, so da rebound shocks nur als Trei-
ber von H Spikulae geeignet sind, nicht aber als Heizmechanismus.
Die Ionen{Zyklotron Heizung la¨t sich nicht unmittelbar mit dem rebound shock
Modell vereinbaren, da erstere mit hochfrequenten Alfven Wellen und letztere mit
akustischen Gravitationswellen getrieben werden. Man mu¨te eine Kopplung oder
eine gleichzeitige Anregung beider Moden postulieren, um beide Modelle in Ein-
klang zu bringen. Das Vorliegen einer gleichzeitigen Druck- und Schersto¨rung bei
der Mehrzahl aller Spikulae ist sehr fragwu¨rdig. Realistischer wa¨re der Fall einer
Kopplung zwischen den Moden durch Inhomogenita¨ten der Plasmaparameter. Die
Prole der Dichte in Spikulae sind relativ flach, so da die Dichte als nahezu homo-
gen bezeichnet werden kann. Anders bei dem Magnetfeld, welches mit zunehmender
Ho¨he rapide abimmt. Dies kann durchaus auch im hochfrequenten Teil des Spek-
trums zu einem Kopplungsproze zwischen magnetoakustischer und Alfven Mode
fu¨hren, welcher Energie von den angeregten magnetoakustischen in die Alfven Wel-
len transferriert. In den rebound shock Modellgleichungen kann diese Situation nicht
auftreten, da nur das hydrodynamische Problem gelo¨st (Gleichungen (3.3) bis (3.5))
und das Magnetfeld nur durch den Geometrieeekt beru¨cksichtigt wird. Daher kann
es nur zur Ausbildung von akustischen Wellenmoden kommen. Das Modell mu¨te zu
einem MHD Modell erweitert werden, welches auch magnetoakustische und Alfven
Moden zula¨t, um das Pha¨nomen der Kopplung quantitativ untersuchen zu ko¨nnen.
Es la¨t sich in seiner hydrodynamischen Form daher nicht unmittelbar mit der hier
entwickelten Ionen{Zyklotron Heizung in Spikulae vereinbaren.
Das rebound shock Modell ist in der Form von Cheng [1992a,b,c] am weitesten
entwickelt. Cheng [1992c] ndet durch numerische Simulationen einen direkten Zu-
sammenhang zwischen dem Aufwa¨rtsschieen der Materie durch aus dem rebound
shock generierte Spikulae und dem abwa¨rts gerichteten Flu, wie er sich aus der
mittleren Rotverschiebung der EUV Linien der U¨bergangszone ergibt (Abschnit
3.3). Diese Rotverschiebung ist in Cheng’s Simulationen nicht das Resultat einer
wahren Massenbewegung, sondern sie resultiert aus der Bewegung eines gesamten
Temperaturbereiches in der gleichen Fluro¨hre der Spikula. Das wu¨rde bedeuten,
da die Gleichheit des Massenflusses des aufschieenden kalten und des abflieen-
den heien Materials Zufall ist. Dabei war es doch gerade diese Tatsache, die zu
der Idee fu¨hrte, da beide Pha¨nomene unmittelbar miteinander zusammenha¨ngen
(Abschnitt 3.3). In Chengs Modell [1991a,b,c] werden die Spikulae somit nicht bis
auf einige 100 000 K aufgeheizt und evolvieren nicht zu EUV Spikulae. Das rebound
shock Modell betrachtet H und EUV Spikulae als unterschiedliche Pha¨nomene,
bzw. kann keine Verknu¨pfung zwischen beiden erstellen. Es erkla¨rt damit vor al-
lem nicht das Verschwinden der Spikulae in H und es ist mit den hier gemachten
Interpretationen nicht vollsta¨ndig konsistent.
Das Alfven Wellen Da¨mpfungsmodell la¨t sich mit den vorliegenden Interpretationen
leichter in Einklang bringen. Allerdings ist mit den EUV Beobachtungen nicht zu
entscheiden, ob sie tatsa¨chlich durch die Neutalgaskopplung getrieben werden. Um
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Hinweise darauf zu nden, sind H Beobachtungen notwendig. Aber es ist einfach,
dieses Modell mit der Ionen{Zyklotron Heizung zu erweitern, indem ein neuer Para-
meterraum darin eingefu¨hrt wird: der Frequenzraum. Die Konvektionsbewegungen
an den Ra¨ndern der supergranularen Zellen erzeugen wahrscheinlich ein turbulentes
Spektrum fu¨r Alfven Wellen. Dies ist u¨ber einen breiten Frequenzbereich ausgedehnt
und der niederfrequente Teil ist fu¨r das Treiben (0.1{1 Hz nach dem Alfven Wellen
Da¨mpfungs Modell), wa¨hrend der hochfrequente Teil fu¨r die Heizung der Spikulae
verantwortlich ist. In dieser Form ist die Ionen{Zyklotron Heizung mit jedem Mo-
dell konsistent, welche Alfven Wellen als Treiber benutzen. Allerdings liefert nach
Abschnitt 3.2 nur das Alfven Wellen Da¨mpfungsmodell mit den Beobachtungen ver-
tra¨gliche Spikulae. Dies ist eine durch seine Einfachheit scho¨ne Erweiterung des
Modells, was mit den in dieser Arbeit erhaltenden Beobachtungs- und Modellergeb-
nissen vollsta¨ndig konsistent ist.
Diese Art der Interpretation liefert mit den bekannten und den hier durchgefu¨hr-
ten Beobachtungen ein vollsta¨ndiges Szenarium fu¨r Spikulae: die Konvektionsbe-
wgegungen an den Ra¨ndern der supergranularen Zellen erzeugen ein turbulentes
alfvenisches Energiespektrum an der Basis des chromospha¨rischen Netzwerkes [z.B.
Dere, 1989; Marsch and Tu, 1997]. Der niederfrequente Teil des Spektrums treibt
durch den endlichen Schlupf der Neutralteilchen mit den Ionen chromospha¨risches
Material jet{artig nach oben [Haerendel, 1992]. Dies liefert nach dem Alfven Wellen
Da¨mpfungsmodell die bekannten Spikulae wie sie in H beobachtet werden [De Pon-
tieu, 1996]. Gleichzeitig werden durch den hochfrequenten Teil des Spektrums die
Ionen durch resonante Ionen{Zyklotron Heizung in den Spikulae stark auf mehrere
Millionen K aufgeheizt. Durch Stokopplung folgen auch die Elektronen langsam
dieser Temperatura¨nderung (Abschnitt 5.5 und 5.6). Wird eine Elektronentempera-
tur von ca. 20 000 K u¨berschritten, so ist der Wassersto vollsta¨ndig ionisiert und die
Spikulae verschwinden in H, wie es ha¨ug vor allem bei polaren Spikulae beobach-
tet wird [z.B. Zirin and Cameron, 1998]. Spikulare Strukturen werden in der EUV
Strahlung von Ionen niedriger Ionisationsstufen wie CI, Siii und Nii sichtbar (chro-
mospheric jets [Dere et al., 1983] und Abschnitt 5.3). Durch die weitere Aufheizung
und die trichterfo¨rmige Geometrie des Magnetfeldes beginnen sich die Spikulae in
gro¨ere Volumina auszudehnen. Spikulare Strukturen in den Linien der U¨bergangs-
zone wie Niv und Ov erscheinen dann viel breiter als die schmalen langen Spikulae
(Abschnitt 5.3.1). Das spikulare Plasma ist nicht mehr kollimiert, sondern bildet
eher ausgedehnte Plasmawolken. Die Spikulae
"
verdampfen\ in die U¨bergangszone
und Korona (Abschnitt 5.3.4). Dieses Plasma wird nur auf eine Grenztemperatur
von 250 000 { 630 000 K aufgeheizt. Bei heieren Linien sind sie nicht mehr sicht-
bar (Abschnitt 5.3.1). Dafu¨r sind wahrscheinlich Ku¨hlmechanismen wie adiabatische
Expansion verantwortlich, die mit der Heizung (die mit der Ho¨he abnimmt) einen
stationa¨ren Zustand bilden. Das alfvenische Spektrum kann aber auch zeitlich be-
grenzt und die Heizung und treibende Kraft beendet sein. Setzt dies ein, so beginnt
aufgrund der Gravitation das einige 100 000 K heie Material zuru¨ck in die Chro-
mospha¨re zu flieen und erzeugt eine mittlere Rotverschiebung von Linien in diesem
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Abbildung 6.1: Szenarium zur Entwicklung einer Spikula.
Temperaturbereich [z.B. Brekke et al., 1997; Chae et al., 1998]. Da das spikulare
Plasma jetzt nur noch in diuser Form vorliegt, wird kein fokussiertes Herunter-
fallen in Form von Spikulae beobachtet. Statt dessen ndet ein abwa¨rts gerichteter
systematischer mittlerer Flu u¨ber der gesamten Sonnenoberfla¨che statt, wobei aber
die Menge des abflieenden Materials aus Erhaltungsgru¨nden ungefa¨hr dem des auf-
schieenden in Spikulae entspricht [Pneuman and Kopp, 1977]. Damit schliet sich
das Massenzirkulationssystem und das vollsta¨ndige Szenarium eines spikularen Le-
bens. Ein schematischen U¨berblick dazu gibt Abbildung 6.1.
Dieses Szenarium ist durch die Verknu¨pfung von Beobachtungen, Modellen und den
Ergebnissen der vorliegenden Arbeit erstellt, wobei letztere einen signikanten Bei-
trag leisten. Fu¨r eine Verizierung bedarf es allerdings einer kompletten Simulation
eines dementsprechenden Modells. Dazu bieten sich zwei Mo¨glichkeiten an: erstens
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kann das numerische Spikulae{Modell von De Pontieu [1996] auf hohe Frequenzen
erweitert werden. Dies mag allerdings sehr aufwendig sein, da es nur auf der Ba-
sis eines Ein{Fluid Modell und mit vielen Na¨herungen aufgrund kleiner Frequenzen
erstellt worden ist. Als zweite Mo¨glichkeit bietet sich eine Modikation des numeri-
schen Modells zur Beschleunigung des Sonnenwindes und Heizung der Korona von
Tu and Marsch [1997] und Marsch and Tu [1998] an, welches mit einer Neutral-
gaskomponente erweitert und auf typische Parameter fu¨r Spikulae angepat werden
mu¨te. Dies scheint der Weg des geringeren Aufwands zu sein, da darin das Mo-
dell zur Ionen{Zyklotron Heizung schon vollsta¨ndig implementiert ist. Da aber die
in das hier vorgestellte Modell eingehenden Parameter nur sehr vage bekannt sind,
wird dies im Rahmen dieser Arbeit nur als Ausblick gegeben.
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7 Zusammenfassung
In dieser Arbeit wurden Spikulae auf der Sonne mit Hilfe des EUV Spektrometers
SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiation) auf SOHO (Solar
and Heliospheric Observatory) untersucht. Dabei standen folgende Fragestellungen
besonders im Vordergrund: Inwiefern ha¨ngen die traditionellen Spikulae in H mit
EUV Spikulae zusammen? Welcher Mechanismus ist dafu¨r verantwortlich, die kal-
ten und dichten H Spikulae in die (relativ) heien und du¨nnen EUV Spikulae zu
u¨berfu¨hren? Welchen Einflu haben Spikulae auf die U¨bergangszone und Korona?
Welche Schlufolgerungen implizieren die gemachten Beobachtungen auf bestehende
Spikulae{Modelle?
H Spikulae sind schon seit mehr als einem Jahrhundert bekannt und bilden sowohl
fu¨r Beobachter als auch Theoretiker eine Herausforderung, da sie auf sehr kleinen
ra¨umlichen und zeitlichen Skalen vorkommen, die schnell an die Grenzen moderner
Beobachtungsinstrumente reichen. Es existiert eine Vielzahl an Arbeiten, vor allem
aus den 70er und 80er Jahren, die sich mit Spikulae theoretisch und experimentell
auseinandersetzen. Diese Vero¨entlichungen sind hier aufgearbeitet und getrennt
nach Beobachtungen und Modelle in einem zusammenfassenden U¨berblick darge-
stellt worden. Dazu wurde auch ein umfassender Review u¨ber spikulare Pha¨nomene
im UV und EUV erarbeitet.
Bei der Evaluierung der theoretischen Modelle stellte sich heraus, da bis heute noch
kein Spikulae{Modell existiert, welches unter Beru¨cksichtigung sa¨mtlicher relevanten
physikalischen Prozesse alle Pha¨nomene beschreiben kann. Zwei theoretische Model-
le erwiesen sich aber als bis heute am weitesten entwickelt, Spikulae modellieren zu
ko¨nnen. Dies war zum einen das rebound shock Modell und zum anderen das Alfven
Wellen Da¨mpfungsmodell. Diesen wurde eine ausfu¨hrlichere Darstellung gewidmet.
Fu¨r die Untersuchung von polaren Spikuale wurde eine eigene Beobachtungssequenz
auf SUMER entwickelt. Da keine simultanen Beobachtungen in H vorlagen, mute
nach indirekten Hinweisen auf eine Verbindung zwischen H Spikulae und EUV Spi-
kulae gesucht werden. Es ist eine den H Spikulae a¨hnliche Morphologie wie La¨nge,
Durchmesser und Lebenszeit gefunden worden. Weiterhin besitzen beide a¨hnlich
flache Temperatur- und Dichteprole. Es konnte eine Korrelation der Skalenho¨hen
des Emissionsgradienten der EUV Strahlung und der Anzahl der H Spikulae mit
der Ho¨he festgestellt werden. Diese Indizien weisen indirekt darauf hin, da EUV
Spikulae die Fortsetzung von H Spikulae sind.
Als ein vo¨llig neues Pha¨nomen wurde die thermische Desintegration oder das
"
Ver-
dampfen\ von spikularen Plasma in die U¨bergangszone und untere Korona beobach-
tet. Dieser zuvor schon vermutete Eekt ist bisher noch nie unmittelbar beobachtet
worden. Es konnten so zwei wichtige Lu¨cken in dem Leben einer Spikula geschlossen
werden: zum einen ist nun klar, da das spikulare Plasma geheizt wird und da
dies wahrscheinlich auch schon bei H Spikulae der Fall ist. Dies liefert automatisch
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die Erkla¨rung, warum die Mehrzahl der Spikulae an ihrem ho¨chsten Punkt in H
verschwinden anstatt wieder herunterzufallen. Und zum anderen bildet das gesamte,
aufgeheizte spikulare Plasma eine diuse Wolke, welche nach Abbruch der Heizung
und des Treibers wieder zuru¨ck zur Chromospha¨re fliet und so eine Erkla¨rung fu¨r
die ha¨ug beobachtete systematische mittlere Rotverschiebung der Linien der U¨ber-
gangszone liefert. Dieser Zusammenhang konnte hier noch gefestigt werden, da die
"
verdampfenden\ Spikulae wie auch die mittlere Rotverschiebung nur bis zu einer
a¨hnlichen oberen Grenztemperatur beobachtet wurden.
Die Beobachtungen zeigten weiterhin, da die mittlere kinetische Ionentemperatur
in Spikulae, im Gegensatz zu einer Elektronentemperatur von der Gro¨enordnung
einiger 100 000 K, u¨ber eine Million K betra¨gt. A¨hnliche Beobachtungsergebnisse
wurden auch schon zuvor in der Korona und dem Sonnenwind erzielt. Neu war hier,
da dies auch in polaren Spikulae der Fall ist. Es konnten Indizien gesammelt werden,
da diese selektive Heizung auf die Ionen{Zyklotron Resonanz zuru¨ckzufu¨hren ist.
Ein eigens entwickeltes einfaches Mehrkomponenten{Modell zur Heizung durch re-
sonante Ionen{Zyklotron Wellen kann die Gro¨enordnung der beobachteten Tempe-
raturdiskrepanz zwischen Ionen und Elektronen reproduzieren. Daru¨berhinaus kann
das Modell die Aufheizung der Elektronentemperatur und damit der gesamten Spi-
kula erkla¨ren und bildet somit die Grundlage fu¨r die Umwandlung von H in EUV
Spikulae.
Auf der Grundlage der hier erzielten Ergebnisse und der Zusammenfu¨hrung einzelner
bekannter Pha¨nomene aus dem erarbeiteten Review u¨ber Spikulae und dem Alfven
Wellen Da¨mpfungsmodell konnte ein vollsta¨ndiges Szenarium des Lebens einer Spi-
kula erstellt werden. Eine Mo¨glichkeit zur Simulation dieses Szenariums wurde als
Ausblick gegeben.
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